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PRÉFACE 


De plus en plus nombreux sont les jeunes lecteurs 
de cette Collection qui se sentent attirés vers la 
science d’Uranie. C’est déjà à leur intention que j'ai 
publié Pour comprendre l’ Astronomie. 115 y ont trouvé 
un exposé aussi simple que possible des méthodes 
que nous ulilisons aujourd’hui pour mesurer les dis- 
tances des astres, pour déterminer leurs masses, 
leur densilé, ete. 

Apprendre Astronomie dans un livre, c’est fort 
bien, mais combien plus intéressant d’arpenter le 
ciel et.d’en découvrir les splendenrs à l’aide d’une 
lunclle même modeste ! Pour ces curieux des mer- 
veilles de PÜnivers, j'ai alors écrit : Pour observer 
le Giel, recueil de conseils pratiques destinés à guider 
le néophyte et faciliter ses observations. 

À ceux qui désirent mieux approfondir les grandes 
lois de l’Astronomie el qui sont plus familiarisés avec 
les formules algébriques, j’ai offert Pour s'initier à la 
Mécanique céleste. Mais ceux dont l’ambition rêve 


de pénétrer plus avant ne sont pas encore satisfaits : 
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« Quand nous donnerez-vous, m’écrivaient-ils, un 
manuel desliné à nous inilicr à l’Astrophysique ? » 

Aujourd’hui leur désir bien légitime est réalisé. 
Le nouveau volume, abondamment illustré, scra 
d'autant mieux accueilli, qu’en fait, il n’exisie, que 
je sache, aucun ouvrage de ce genre, aussi bien en 
France qu’à l’étranger. 

Pour comprendre l’ Astrophysique : quel programme ? 
C’est qu’en effet, depuis un quart de siècle, l’Astro- 
nomie a progressé à pas de géant, Toutes les sciences 
y ont contribué : Physique atomique, Thermodyna- 
mique, Chimie, Lhéories de la radioactivité, études des 
radialions, Physiologie, Photographie, l’Astronome 
s’est vu dans l’obligalion d'utiliser tous les progrès 
réalisés dans ces domaines si complexes et si variés 
pour essayer de comprendre et d’interpréicer les 
grandes 1015 de l’évolution de l'Univers. Mais où trouver 
le fil qui guidera le profane à travers cet inextricabie 
labyrinthe ? Sans doute 105 articles de Revues, les 
Bulletins des Sociétés astronomiques nous rensei- 
usnent périodiquement sur les découvertes sensation- 
helles obtenues grâce aux grands inslruments munis 
de spectroscopes, d’interféromètlres, de bolomè- 
tres, etc., mais tous ces travaux restenL épars οἱ sont 
notoirement insuffisants pour instruire le lecteur. 

Et voilà pourquoi je n’ai pas hésité à donner à ceux 


que je considère comme un peu mes élèves une satis- 
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faction bien légitime en confiant à mon jeune et 
savant ami PIERRE ROUSSEAU, le soin d’écrire Pour 
comprendre l’ Astrophysique. 

À ceux qui désirent se rendre un comple exact des 
sujets traités dans ce nouveau volume, je conseillerai 
simplement de jeter un coup d’œil sur la Table des 
Malières. Ainsi comprendront-ils mieux le but, la 
portée et l’utilité de l’ouvrage. 

Sous Ja plume alerte et le style vivant de l’auteur 
qui nous avail déjà émerveillés dans son Exploration 
du Ciel, le sujet devient peu à peu passionnant et 
grâce à la précision comme à la clarlé de l’exposition, 
Je lecteur le. plus difficile sera obligé de conclure, 
après avoir lu ce nouvel ouvrage, que M. PIERRE 
ROUSSEAU ἃ merveilleusement atteint le but qu’il 
s’est proposé. 

Th, MorEux. 


Je dois exprimer ici mes remerciements aux astronomes 
de l'Observatoire de Paris-Meudon, à qui je dois la plu- 
part des photographies qui figurent dans ce livre, 
M. FF. DBALDET, dont les conseils m'ont été précieux, 
M. L. d’'AZAMBUJA, M.B, LYOT ainsi que M. Ch. BER- 
TAUD et M. J, LECLERC. 

Liste. 


POUR COMPRENDRE 


L'ASTROPHYSIQUE 


PREMIÈRE LEGON 


L’ÉCLAT DES ÉTOILES 


1. La tâche de l’Astrophysique. 


Les astres ne se manifestent à nous que par la lumière 
qu'ils nous envoicnt. 

L’astronomie de posilion n’en réclame pas davan- 
Lage : il lui suffit de voir les astres, et la lunette ne 
lui serl qu’à en préciser l’emplacement sur le ciel. 
L’aslronome qui s’occupe de mécanique céleste en 
demande encore beaucoup moins : il n’a même pas 
besoin de regarder dans une Junetle, puisqu'il 50 
contente d’appliquer des lois mathémaliques aux 
observalions de posilion recueillies par son confrère. 

L’Astronomie physique ou Astrophysique, qui a 
bien plus d’ambilion, cherche, au contraire, à tirer 
profit de la lumière des astres. Elle mobilise la Phy- 
sique, fail appel à la Chimie, à l’électricité, disséque 
le rayon lumincux venu des étoiles et ne le lâche pas 
qu'il n'ait fourni le maximum de révélalions. Ainsi 
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l’'Aslrophysique a-t-elle pour but, en analysant ce 
rayon lumine®x, d’en déduire des renscignements 
sur la constilulion physique des astres. Cela vous 
permet de soupçonner son exirême complexité, puis- 
qu’elle s’appuie sur les branches les plus diverses de 
la Physique et sur les sciences voisines. 

Vous allez ici vous initier à l’ Astrophysique, science 
prodigieuse, qui est une des plus belles conquêtes 
de la pensée moderne. Toutefois, ce livre n’est destiné 
qu’à vous permettre de comprendre l’Astrophysique ; 
de sorle que vous y trouverez surtout les méthodes. 
Pour suivre ces leçons, point n’est besoin de hautes 
connaissances : que vous ayez In et compris les Pour 
comprendre l’Algèbre, Pour comprendre la Physique 
moderne et Pour comprendre Τ᾿ Astronomie parus dans 
cette même collection, voilà qui est amplement suffi- 
sant. Quant aux résullats, vous les trouverez cxposés, 
avec une abondante documentalion, dans le beau 
livre de l'Abbé Moreux Le Ciel et l'Univers (1). 


2. Magnitude apparente des étoiles. 


Mais n’allons pas trop vite : il n’est pas encore 
question de la constlilution physique des astres, et 
nous n’allons, dans cette première leçon, nous occuper 


que de leur aspect apparent. 


[. Doit et (τὸς édit, Paris. 


| 
| 


sp 


dé =— 
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l'outes les étoiles nous paraissent de simples points 
lumineux, quelle que soit Ja puissance du télescope 
employé. Donc, quand nous entreprenons de les 
classer, la première idée qui vient à l’esprit, c’est évi- 
demment de les ranger par ordre d’éclat, d’abord 
les plus brillantes, puis celles qui le sont un peu moins, 
et ainsi de suite. Or, les plus belles étoiles sont à peu 
près 100 millions de lois plus brillantes que les plus 
faibles percecptibles au télescope ; les premières éclai- 
rent autant qu’une bougie placée à 350 mètres, ct 
les dernières comme une bougie à 10.500 kilomètres. 
Si l’on classait les étoiles suivant leur éclat apparent, 
on obtiendrait donc une échelle d’éclats peu maniable, 
z'est pourquoi, au lieu de considérer l'éclat apparent 
des étoiles, on considère plutôt leur magnilude 

Les ctoiles de première magnilude, ce sont les plus 
brillantes : Allaïr, Bételgeuse, Aldébaran, Antarès. 
Celles de deuxième magnitude brillent un peu moins : 
l'Etoile Polaire, par exemple — celles brillent à peu 
près 2 fois et demi moins. Autrement dit, une éloile 
de première magnilude est 2,5 fois plus brillante 


qu’une éloile de deuxième magnitude 
éclat d'une ét. de 119 mayn. —éclat d’une ét. de 2° magn. x 2,5, 


Nous définirons de même l'éclat d’une étoile de 
3e magnilude : 


éclat d'une ét. de 2° magn, == éclat d'une ét, de 3e magn. Χ 2,5 


Χμ τας... προ υϑτο 
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Pour abréger, posons : 


éclal d’une étoile de 17° magnitude — οἱ 
éclal d’une étoile de 2° magnilude = e, 
éclal d’une étoile de 3° magnitude — €, 


ct ainsi de suite. Nous pourrons donc écrire pour 
les six premières magniludes, les seules visibles à 
l’œil nu : 


CHENE RC, 
EU = 2,9 X ὦ 
Ca 2 3 9 X Ca 
Cat ΣΧ de 
δι 2,9 X € 


Cela va nous conduire à une formule très importante 
grâce à laquelle nous pourrons nous atlaquer d’em- 
blée à la mesure de Ia distance des éloiles. « Mesurer 
la distance des étoiles ? vous écriez-vous. Voïlà un 
problème d’envergure, et qui doit être terriblement 
calé! » Ih bien 1 Rassurez-vous. El cela me rap- 
pelle l’anccdote d’ÆINSTEIN, vVoyageant, un jour, 
dans un tramway, οἱ se lrompant en payant sa place 
au receveur : « Je vois, lui dit celui-ci en hochant 
la Lêle, que vous n’êles pas très fort en arithmé- 
tique!» 

Nous allons maintenant comparer deux éloiles, 


que nous choisirons, par exemple, Pune de 3° magni- 
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tude el Paulre de 6°. Les formules que nous venons 


. e 
d'écrire nous montrent que : 


éclat d’une ét. de 32 magn. = ὁᾳ = 2,5 X Ca 
2,5 X (2,9 X €) 
— 2,5 X2,5 X (2,5 X 65) 


Ι! 


ou, finalement : 
C2) δι XE2,0 X Ὃς 
Remarquez que le produit : 2,5 Χ 2,5 Χ 2,5 n’est 
autre que le cube de 2,5 ou : (2,5). La formule ci-dessus 
peut donc s’écrire aussi : 
CG τα ὦ, ον X:4 
ou, en divisant chaque membre de l’équation par €, 


Ca 


Peut-être cela vous paraîl-il un peu compliqué, 
mais palience : nous touchons au but. Faisons mainte- 
nant appel à un aide qui nous sera d’un grand secours : 
faisons appel aux logarithmes. Que cela ne vous 
effraie pas ! (1). 

Vous savez que, quand vous avez à calculer le loga- 
rithme d’une expression telle que : 28% (le nombre 28 


élevé au cube), il vous suffit de multiplier le logarilhme 


1. Relisez la leçon sur les logarithmes dans Pour comprendre 
l’Algèbre, de cette même Collection. 
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de 28 par 3. Eh bien 1 De même, nous allons calculer ἢ 


le logarithme de (2,5) et, pour cela, multiplier le 
logarithme de 2,5 par 3. Comme le logarithme de 2,5 
est 0,4 (1). - consullez votre table de logarithmes — 


la dernière équation peut se mettre sous la forme : 


C 
log 3 — log 2,5 x 3 = 0,4 χ 8. 


Nous sommes arrivés à destination et nous allons 
tout de suite généraliser, en supposant qu’au lieu de 
deux étoiles de magnitudes respectives 3 el 6, nous 
avons affaire à deux étoiles de magniludes respectives 


met m'el d’éclats respectifs 6 et δ΄. Le premier membre 


SU ἣν 4 . « = € 
de l’équalion ci-dessus devient donc : 10g pra Quant au 


second membre, notez que le facleur 3 qui y figure 


représente Ja différence des magniludes 6 el 3. Ce 
facteur 3 devra donc êlre remplacé par la différence 
mm —- m. El nous aboutirons ainsi à la formule de 
PoGson : 
ὃ 
10g RTE 0,4. X (m1 —- πὸ. 


APPLICATION. — Le plus grand télescope du monde, 
celui de l'Observatoire du Mont-Palomar (Elats-Unis), 
dont le miroir mesure 5 mèlres de diamètre, enregistre 


photographiquement des éloiles de 23° magnilude. 


1. Rigoureusement, le facteur à considérer est, non pas 2,5 
mais 2,512, 
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Comparons leur éclat à celui de la belle étoile Aldé- 
baran, de 1τ9 magnitude. Ici, 


MR TV Ξ ἡ 


22 
Donc : 


log τ HA ΚΣ ΞΕ Ὁ; 


Ouvrons la table de Jlogarithmes et cherchons le 
nombre dont le logarithme est égal à 8. Ce nombre cst 


630.000.000. Cela signifie que le rapport -- cest égal 


à 630 millions, c’est-à-dire qu'Aldébaran nous envoie 
630 millions de fois plus de Jumière qu'une toute 
pelile éloile de 23° magnitude. 

Avec la formule de Pogson, nous pouvons définir 
la magnitude apparente des éloiles et en élablir Féchelle. 
Le point de départ de cette échelle est l’éloile Véga. 
Véga est donc, en quelque sorte, le zéro de la gradua- 
Lion des magnitudes. N'oublions pas que, plus une 
éloile est brillante, plus le numéro de sa magnitude 
est faible : la magnitude diminue quand l’éclat aug- 
mente. Enfin, l'échelle des magniludes est pareille à 
celle du thermomètre, el graduée dans les deux sens. 
Comme Véga représente le zéro, toutes les étoiles . 
plus brillantes que Véga ont des magniludes négalives; 
toutes les éloïles moins brillantes ont des magniludes 
positives. Voici, pour éclairer ces définilions, les magni- 
tudes apparentes de quelques astres : 


ROUSSEAU, — Astrophysique. 2 
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es, | em mms À en | à me me À ee OO Om τἀν ὦ | Se .ς-.-»ϑ-ΞΟΟς.ΞΞΞΌΈ.... 


RS Er ἘΠ ΟΠ Ὁ RS Eat 


Si vous appliquez la formule de Pogson au cas 
du Soleil el d’Aldébaran, vous constaterez que l’astre 
du jour éclaire 69 milliards de fois plus qu’une étoile 


de 119 magnilude ] 


3. La magnitude absolue des étoiles. 

Ce sont là, répétons-le, les magniltudes apparentes 
des astres, qui ne nous donnent aucun renseignement 
sur l’astre lui-même, sur son éclat intrinsèque. Si 
telle pelile étoile de 6° magnilude élail aussi proche 
de nous que le Soleil, peut-êlre nous paraîtrail-clle 
aussi éblouissante que lui. 

Le seul moyen de juger de l'éclat réel des astres, 
de leur éclat absolu, c’est donc de les imaginer tous à la 
même distance de nous. 

Vous avez vu, dans Pour comprendre l' Astronomie 
(paragraphe 52), que l’unité de dislance, en astronomie 
stellaire, est le parsec, distance d’un point de l’espace 
d’où l'intervalle Terre-Soleil est vu sous un angle d’une 
seconde. Eh bien ! Imaginez loutces les étoiles rangées 
autour de nous, toutes à une distance de 10 parsecs. 
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[1 est clair que la distance n’interviendra plus pour 
fausser l’estimation des éclats, et que nous pourrons 
effectivement apprécier leur éclat absolu. Les étoiles 
les plus grosses el les plus chaudes nous paraîtront 
récllement les plus brillantes, et les plus petites et 
les plus froides nous paraîlront les plus faibles. Nous 
serons ainsi amenés à donner aux premières des 
magniludes absolues peliles ou même négalives cet, 
aux autres, des magniludes absolues posilives. 
Refoulé à la distance standard de 10 parsecs, notre 
glorieux Soleil lui-même ne serait plus qu’une infime 
étoile de 5° magnitude absolue. Procyon, qui s’enor- 
guellit de la magnitude apparente 0,5, Lomberait au 
rang d’une médiocre étoile de 3° magniludé absolue, 
tandis que Deneb, du Cygne, (magnilude apparente : 
1,3) dépasserait Vénus, avec une magnilude absolue 


de — 5,2. 


4, La distance des étoiles. 


Voici le moment venu d’aborder ce grandiose 
problème : mesurer la distance des étoiles. Vous 
allez voir comme le bagäge que nous avons acquis 
déjà va nous permeilre d’en venir aisément à 
boul 1 

Reprenons, pour cela, la formule de Pogson : 


10g τ = 0,4 X (η΄ --- m), 
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Au lieu de comparer deux étoiles entre elles, nous 
considérerons maintenant une seule étoile : comme 
elle est à une cerlaine distance d (en parscecs), elle 
possède l'éclat e et la magnitude apparente m; si 
elle élait À la distance standard de 10 parsecs, elle 
revêlirait l’éclat absolu Æ et la magnitude absolue M. 
La formule de Pogson devient donc : 


€ 


E 


10g = 0,4 X (M — m). 
Maïs nous avons appris, en Physique, que l'éclat 
d’une source lumineuse est inversement propor- 


tionnel au carré de sa distance. A Ia distance d, ect 
éclat est 


6 = — 
d? 


el, # Ja distance de 10 parsecs : 


102: 
{ 
Le rapport Ἢ est donc égal à : 
Le ΠῚ] st! 1 , 105 / 10 \2 
[Ὁ MR RU ON Te 


Donc : 


Nous avons vu tout-à-l'heure que le logarithme 
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(10. } 
d’une expression telle τὰ ) est égal au produit de 


A 
log Td } Par l’exposant 2 : 
\ 7 
“11e / 10 \2 10 
08. Ἔ 108 { ἢ Ὶ 2 X log à 
La formule de Pogson devient alors : 
e 10 
108 = = 0 2 Lee 
OL Ε 2 X log ( Ἴ 0,4 X (M — πὴ 


ou, en divisant par 2 : 
10 
log Min 0,2 X (M — m). 


Souvenez-vous que le logarithme d’un quotient tel 
que τ est égal à la différence des logarithmes de 10 
et de d, ce qui donne : 

log 10 — log ἃ — 0,2 x (M — πὴ). 


Comme le logarithme de 10 cest 1, celte formule se 


transforme enfin en la suivante : 
Ιοὸῦ ἃ τ 1 - 0,2 xX (in — M) 


Rien de plus aisé maintenant, à l’aide de ce merveil- 
leux Sésame, que de calculer la distance des étoiles. 


APPLICATION. -— Proposons-nous de calculer Ja 
distance de Véga, dont nous lisons, dans un annuaire 
astronomique, la magnilude apparente : m — 0,1, ct 
la magnitude absolue : M — 0,6. 
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Ecrivons la formule trouvée, en remplaçant m et 
M Par leur valeur : 
log d - 1 + 0,2 X (0,1 —— 0,6) 
Où : 
log ἃ -- 1 + 0,2 x (—-0,5) 
log d — 1 — 0,1 
log d — 0,9 
Un coup d’œil à la table de logarithmes, et nous 
apprenons que : 
d = 7,9 parsecs 
Convertissons d en années-lumière, sachant que 
1 parsec — 3,25 années-lumière 
Nous trouvons immédiatement : 


d — 3,25 X 7,9 = 20 annécs-lumière environ. 


Conclusion : pour connaîlre la distance d’une étoile, 
il suffit de savoir sa magnitude apparente et sa magni- 
tude absolue. Nous allons tout de suite apprendre à 
déterminer la première. La mesure de la seconde est 
une question plus difficile, que nous abordcrons dans 
une prochaine leçon. 


᾿ 


ὅ, Comment on mesure les magnitudes apparentes. 
La pholométrie stellaire se propose, soil d’estimer 

les varialions d’éclat d’une même étoile, soit de com- 

parer entre celles des étoiles d’éclat différent, afin 


d’en déduire leur magnitude. Pour cela, on a long- 
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temps fait usage d'instruments photométriques 
visuels. Le principe en est simple : on amène côte-à- 
côte, dans l’oculaire de la lunette, l’image de l’étoile à 
étudier et celle d’une éfoile artificielle, c’est-à-dire 
d’une lampe donnant une image assez pelite pour 
pouvoir être considérée comme un point. Puis, au 
moyen d’un appareil spécial, on affaiblit l’image de 
l’étoile artificielle jusqu’à ce qu’elle paraisse de la 
même inlensilé que celle de l’étoile. Comme on connaît 
le degré d’affaiblissement, on en tire l'éclat οἱ Ja magni- 
tude apparente. La magnitude ainsi déterminée est 
la magnitude apparente visuelle. 

Aujourd’hui, tous les travaux photométriques se 
font par photographie, ce qui présente un double 
avantage : d’abord, unc fois le cliché pris, de pouvoir 
l’étudier à loisir au laboratoire ; ensuite, de pouvoir 
alteindre des astres inaccessibles à l’œil -— possibililé 
permise par la précicuse facullé de la plaque photo- 
graphique d’enregistrer des astres d’autant plus: 
faibles que la pose est plus longue. Il n’en est naturelle- 
ment pas de même pour l’œil : nous ne sommes pas 
obligés de regarder un objet pendant des heures 
avant de l’apercevoir ! 

En vertu de cette propriété, quand on photographie 
une éloïle, l’image n’est pas un simple point, mais 
un petit cercle, de diamètre d'autant plus grand que 
l'étoile est plus britlante et la pose plus longue, Pour 
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une durée de pose déterminée, le diamètre de ce petit 
cercle permet donc d'évaluer la magnitude. On place 
pour cela la plaque sous l’objectif d’un microscope, 
à côté d’une échelle des magniludes. Une écheile des 
magnitudes, c’est une plaquette de verre portant des 
taches circulaires noires, numérotées, de diamètre 
décroissant (fig. 1). On cherche de quelle tache l’image 
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au contraire, est surtout sensible au jaune et au vert. 
Par conséquent, une étoile rouge, qui vous semble 
très brillante, n’impressionne que faiblement la plaque 
photographique : dans ce cas la magnitude photo- 
graphique est plus élevée que la magnilude visuelle. 
Rigel (d’Orion) est une très belle étoile bleue de magni- 
tude apparente visuclle 0,3. Maïs sa couleur bleue 
impressionne fortement la plaque, et sa magnitude 


Fig. 1. — L’échelle des magnitudes. 


Plus une étoile cest brillante, plus est gros le point qu’elle 
marque sur la plaque photographique. Ces six disques 
permettent de déterminer les six premières magnitudes. 


stellaire se rapproche le plus ; le numéro de la tache 
donne la magnitude. Celle-ci s'appelle alors la magni- 
lude apparente photographique. 

Vous pourriez croire que la magnitude apparente 
visuelle et la magnitude apparente photographique 
d’un même astre sont exactement le même nombre. 
IL n’en est rien. En effet, la plaque photographique 
est surtout sensible au bleu et au violet : la preuve, 
c’est que vous pouvez développer vos clichés en 
lumière rouge, ou même jaune, sans les voiler ; l’œil, 


Megn photog. 


ü 


Magn. visuelle 


Magn. photovis 


Fig. 2. — Le spectre solaire. 


Cette figure montre l'intervalle de sensibilité de la plaque 
photographique ordinaire, de l’œil humain et de la plaque 
orthochromatique avec écran jaune. 


pholographique est 0,05. Inversement, l'étoile rouge 
Antarès agil faiblement sur la plaque : sa magni- 
tude photographique est 2,8; elle impressionne l’œil 
plus fortement : sa magnitude visuelle est 1,2. 
Comme il est très intéressant de posséder à la fois 
la magnitude visuelle et la magnitude photographique 
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d’un même astre, on est conduit à mesurer photo- 
graphiquement la magnitude visuelle : on ÿ parvient 
simplement en plaçant un écran jaune devant l’ob- 
jectif ct en employant des plaques orthochromatiques. 
La magnitude ainsi obtenue cst la magnitude pholo- 
visuelle, que nous confondrons d’ailleurs, le plus sou- 
vent, avec la magnilude visuelle. 

La figure 2 vous montre le spectre de la lumière 
solaire, gradué en longucurs d’onde, avec l'intervalle 
de sensibilité de l’œil humaïn (magnitude visuelle), 
de la plaque photographique (magnitude photogra- 
phique) et de la plaque orlhochromatique avec écran 
jaune (maguilude photovisucile). 


DEUXIÈME LEGON 


LA COULEUR DES ÉTOILES 


6. Indices de coloration. 


. Vous êles en conlemplalion «devant Antarès, la 
belle étoile rouge du Scorpion. Vous mesurez sa 
magnitude apparente visuelle, puis sa magnitude 
photographique. Vous savez maintenant que, puisque 
la plaque est bien moins sensible au rouge que votre 
œil, elle donnera à Antarès un éclat plus faible, donc 
une magnitude plus élevée. Aulrement dit, vous 
devrez avoir, pour celte étoile rouge : magnilude pholo- 
graphique plus grande que magnilude visurlle, ce que 
nous écrirons en abrégé : 


My > Mo 


a 


ou encore, en faisant passer my dans le premier membre 
de l'inégalité : 
Mp — Moy > 0. 

Cette différence my —- my s'appelle l’indice de colo- 
ration de l’éloile, et se désigne par la lettre 1. Comme 1 
est positif pour les éloiles rouges, négatif pour Îles 
bleues, il permet de connaître la couleur des étoiles 


rien que par la mesure de leurs magnitudes, toutes 
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les fois que cette couleur est impossible à discerner 
directement. 
Exemples. — Pour Antarès, mp = 2,8 ; my = 1,2 ; 


donc : 
T = πιρ — mi = 2,8 — 1,2 — 1,6. 


Pour Rigel, dont my = 0,05 et my; = 0,30, 
I = 0,05 — 0,30 = — 0,25. 


7. Nébuleuses par réflexion. 


Faisons maintenant une application de ces connais- 
sances toutes fraîches. 

Il existe, dans l’espace cosmique, des sortes d’im- 
menses nuages appelés nébuleuses diffuses. Les astro- 
nomes savent depuis longtemps que certains de ces 
nuages sont des masses de gaz ultra-raréfié, dans les- 
quelles une étoile voisine, très chaude, développe 
un phénomène de luminescence (voir paragraphe 26) ; 
c’est le cas de la nébuleuse d’Orion. En revanche, les 
astronomes savent depuis peu de temps que d’autres 
nébuleuses diffuses sont formées, non plus de gaz, 
mais de poussière. Si une étoiie s’y trouve plongée, 
elle l’illumine, et la nébuleuse se nomme alors une 
nébuleuse par réflexion. 

Trois astronomes américains, OTTo STRUVE, ELVEY 
et Roacx, se dirent alors en 1936 : « La théorie des 
nébulcuses à réflexion est facile à vérifier : si l’étoile 
qui les éclaire est rouge, la nébuleuse doit être rouge ; 


Mniares 
Ÿ 


'πΞ -" πε 


ἐτὰ ἄγ 


Ϊ 
Antares 


Lig. 3. — La nébuleuse du Scorpion. 

On voil les différences d'intensité des étoiles Antarès et Sigma 
Scorpion, suivanL que le cliché est pris avec une plaque ordi- 
naire (en bas) où avec une plaque orlhochromatique avec 
écran jaune (en haut). 
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si l’étolle est bleue, la nébuleuse doit être bleue. » 

Pour faire cette vérification, les (rois savants 
s’adressèrent à la nébuleuse du Scorpion, où sont 
plongées Antarès, dont vous connaissez déjà la teinte 
rouge, et quatre petiles éloilcs bleues. Comme la cou- 
leur de la nébuleuse était trop faible pour être apcrçue 
directement, on en détermina l’indice de coloration, 
d’abord autour d’Antlarès, puis autour des pelites 
étoiles bleues. On trouva, dans le premier cas, 
I = + 1,9 et, dans le second, 1 τὸ — 0,4. Cela confir- 
mail pleinement Ia théorie. 

Vous. verrez celle nébuleuse sur la figure 3. La 
photographie du bas est prise avec une plaque ordi- 
naire : l’étoile Sigma Scorpion, qui est bleue, y est 
très inlense, et l’on aperçoil, tout autour, la nébuleuse, 
que l’éloile éclaire en bleu. Sur ia photographie du 
haut, prise avec un écran jaune, c’est Antarès qui prend 
une imporlance considérable, ainsi que la partie de 
la nébuleuse qui l'entoure, illuminée en rouge. 


8. Les nuages de la planète Mars. 


, 

Vous n’ignorez pas que la lumière rouge a la pro- 
priélé de traverser les nuages, alors que la lumière 
bleue est rapidement arrêlée par eux et par les mille 
poussières de l’almosphère. C’est pour cela que les 
avialteurs prennent leurs vues aériennes avec des 


plaques spéciales sensibles au rouge. 
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La planète Mars, elle aussi, possède des nuages. 
M. l'Abbé MorEux en a même observé dès 1905 (1). 
On a pris des vues de Mars en lumière rouge —- c’est-à- 
dire avec un écran rouge —- el ces images ont montré 
beaucoup de détails et des contrastes très accusés. 
On en a pris des vues en lumière bieue : on n’a plus 
aperçu que des taches irrégulières ct mobiles, qui n’é- 
Laient autre que les nuages marticns. On pense main- 
tenant que certains de ces nuages sont des nuées de 
poussière arrachées aux déserts martiens, 


9. Magnitude radiométrique. 


Mais les aslres ne nous envoient pas seulement de 
l'énergie sous forme de lumière visible. Cette énergie 
se manifeste aussi par un rayonnement infra-rouge. 
ἢ peut donc être intéressant, au licu de se borner à 
mesurer, par les procédés pholométriques ordinaires, 
l'énergie de la lumière visible, d’évaluer l'énergie 
totale envoyée par un aslre. Il nous faut, pour cela, 
un récepteur qui soit impartialement sensible à toutes 
les radiations, qui ne s'amuse pas à les trier, conime le 
fait l’œil on la plaque photographique. It faut que le 
récepteur choisi absorbe intégralement le rayonnement 


stellaire ; c’est ce qui passe quand vous vous chauficz 


1. Les Enigmes de la science (Doin et Gite, édit.). ‘Tome 1, 
p. 154. 


LE 
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au soleil : la radialion solaire esl absorbée par votre 
corps et dégagée sous forme de chaleur. 

On prend, comme récepleur, le couple thermo- 
électrique. Le couple thermo- 
électrique (fig. 4), est cons- 
{ἰὴ ὁ essentiellement par deux 
fils fins, en deux métaux dif- 
férents, réunis par deux sou- 
dures. Si J’on chauffe une des 
soudures, Ics fils sont par- 
courus par un courant élec- 


trique ; la différence de poten- 


(161 est même d'autant plus 12 
Ἰὴρ, 4. --- Lercottple 
thermo-électrique. 


fort, Comme ïil cest aisé de Deux fils, faits de deux 
métaux différents et 
réunis par deux sou- 
dures S οἱ $S, sont 
parcourus par un cou- 
rant électrique si l’on 
chauffe une des sou- 
dures. Le galvano 
que, des indicalions de l’ins- mêtre G mesure ce 
| courant. 


grande que l’on chauffe plus 


mesurer celle différence de 
polentiel au moyen d’un gal- 
vanomètlre intercalé dans le 


cireuit des fils, vous concevez 


trument, on puisse déduire 

la température à laquelle est porlée la soudure. 
Pour percevoir l’infime quantité d'énergie qui 

tombe d’un astre, il fault que le couple utilisé soit 

d’une cxtlrême délicatesse. Celui que les Américains 

PETTIT et NICHOLSON adaptlèrent au télescope de 

2 m. 54 du Mont-Wilson ne pesait pas plus de 1 /20 dc 
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milligramme ! Il élail capable de déceler la chaleur 
d’une bougie à 3.000 km! L'énergie radiométirique 
ainsi recueillie permet de définir la magnitude radio- 
métrique. Ici encore, l’échelle est choisie de manière 
que Véga en occupe le zéro. 

Voici les magnitudes radiométriques de quelques 


éloiles, comparées avec leur magnitude visuelle : 


Sirius Arecturus 


Antarès | Bételgeuse 


Mo 2106 0,2 1 0,9 


Ati] 


C’est donc Bélelgeuse qui nous envoie le plus d’é- 


nergic. 


TROISIÈME LEÇON 
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10. Spectres d’émission et d’absorption. 


Vous connaissez les propriétés du prisme ; si, sur 
un prisme de verre, on fait tomber un rayon lumineux 


d’une seule couleur, c’est-à-dire monochromatique, ce 
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lig. 5. — La formalion du spectre. 


Un faisceau de lumière blanche est décomposé par un prisme 
de verre en sept couleurs fondamentales. 


rayon est dévié. Si le rayon lumineux n’est pas mono- 
chromalique, si c’esl, par exemple, de la lumière 
blanche, laquelle est composée de δορί couleurs fon- 
damentales, comme l'indice de réfraction du prisme 
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dépend de la couleur, chacune des couleurs formant 
la lumière blanche éprouve une déviation différente et, 
au lieu d’une image unique, on obtient une bande 
colorée, un spectre, où l’on trouve, empièlant les unes 
sur les autres, 165 sept couleurs de l’arc-en-ciel (fig. 5). 
On rend le spectre plus net en intercalant une fente 
étroite suivie d’une lentille entre la source lumineuse 
οὗ le prisme, et en projetant l’image à l’aide d’une 
autre lentille, L’instrument ainsi construit cest un 
spectroscope. 

Nous dislinguerons, dans cette leçon deux sortes 
de spectres, les spectres d'émission el les spectres 
d'absorption. Un liquide ou un solide incandescent, 
par exemple Ile filament d’une lampe électrique, 
fournit un spectre d'émission. C’est un speclre continu, 
un arc-en-ciel allant du rouge au violel sans aucune 
inlerruplion. Un gaz incandescent ou sous faible 
pression, par exemple une flamme d’alcool contenant 
un grain de sel ou bien un tube au néon, fournit 
aussi un spectre d'émission, mais irès différent du 
premier : on n’a plus alors de spectre continu; mais 
an spectre de raies ; sur un fond noir, on ne voit se 
détacher que quelques raies brillantes. Pour le sel, 
la plus apparente est une belle raie jaune, qui est le 
spectre du sodium (fig. 6). 

Supposons maintenant qu'entre la lampe électrique 
donnant Île spectre continu, et notre spectroscope, 
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nous interposions un ballon de verre contenant un 
gaz. Nous nous apercevons que le spectre continu 
est strié de raies noires : c’est un spectre d’absorption. 
Si le ballon contient de la vapeur de sodium, le spectre 
continu de la lampe est coupé d’une unique raie noire, 
occupant exactement la place où élait la raie jaune 
dans le spectre d'émission du sodium. 

Le savañt allemand Kincnrorr ἃ expliqué, en 1859, 
ce phénomène du renversement des raies : un gaz 
incandescent où une vapeur absorbe les radiations 
qu'il est capable d’émettre, οἵ les remplace par les 
sicnnes propres. Comme le sodium émet habiluellement 
la radialion jaune, c’est celle-là qu’il éteint dans la 
lumière qui le lraverse, Une raic d’absorplion signifie 
done qu'une radialion ἃ élé « bue » au passage par le 
gaz interposé, qui l’a remplacée par sa propre radiation. 

Tels sont 105 principes essentiels de l’analyse spec- 
rale : la nature du spectre — d'émission ou d’absorp- 
Lion --- marque la nalure de la source lumineuse ; 
el celle des substances est indiquée par la position 


des raies. 


11. Les spectrographes. 


Aujourd’hui, les astronomes ne se servent plus guère 
du spectroscope, généralement remplacé par le spec- 
{rographe, dans lequel, à l’œil, est substituée une 
plaque photographique (fig. 7). Ainsi peut-on étudier 
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les spectres à loisir, et surtoututiliser le gros avantage 
de la plaque, qui est d’être sensible, non seulement 
à la partie visible du spectre, mais aussi à ses parlies 
invisibles ullra-violette ct même infra-rouge, qui 


l'ig. 7. — Un grand spectrographe moderne. 
Speclrographe de l'observatoire Lick (Etats-Unis), Il comporte 
trois prismes, placés dans la boîte semi-cireulaire visible 
dans ie bas, à gauche. 


renferment des raics très imporlantes. Ainsi M. d’A- 
ZAMBUJA, à l'Observatoire de Meudon, a-t-il pu faire 
d'importantes éludes du Soleil à l’aide d’une raic 
infra-rouge de l’hélium. 

Naturellement, plus le spectre est {ong, plus on y 
voit de raics. On est donc amené à allonger le spectre, 


42 POUR COMPRENDRE L’ASTROPHYSIQUE 


en augmentant la dispersion du prisme. Pour cela, 
on peut, soit placer plusieurs prismes à la suite les uns 
des autres, Soit employer des prismes en matière très 
réfringente, par exemple en sulfure de carbone. Les 


εἶσ. ὅδ. — Le prisme-objeclif de l'observatoire de Meudon 


Le prisme, dont l’angle est de 60», est enfermé dans la chambre 
photographique. La plate-forme ajourée sur laquelle celle-ci 
est fixée est une {able équatoriale, sur laquelle on peut placer 
divers instruments. 


spectrographes qui se montent sur les grands lélé- 
scopes ont, en général, trois prismes. Il arrive souvent 
que, dans ces puissants appareils, des raies qui parais- 
saient simples se dédoublent : c’est le cas pour la raie 
du sodium, la raie D (voir le spectre 8 de la figure 6) 
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Les astronomes emploient aussi le prisme-obfectif. 
C'est un appareil photographique ordinaire, devant 
l’objectif duquel est fixé un prisme de grande dimen- 
sion. Quand on braque un tel instrument sur le ciel, 
on obtient d’un seul coup les spectres de toutes les 
étoiles visibles dans le chsrnp, procédé très expéditif 


pour dresser les catalogues de spectres (fig. 8). 


12. Le spectre du Soleil. 


Le spectre du Solcil est un spectre continu sirié 
de nombreuses raïcs sombres. Le fondateur de la 
spectroscopie, FRAUNHOFER, n’en avait repéré que 
576, mais on en connaît aujourd'hui plus de 20.000, 
Voici l’interprélation que l’on donne de ce spectre : 

Le Soleil est, comme toutes les étoiles, une sphère 
de gaz, où la température augmente de la surface au 
centre. À la surface, 616 dépasse déjà 6.000. À mesure 
que l’on s’enfonce à l’intérieur, les couches que lon 


rencontre ont à supporter le poids des couches supé- 


ricures de plus en plus nombreuses. Aussi la pression 


fiuit-elle par atteindre des valeurs formidables. Dans 
ces condilions, la malière n’a plus rien des gaz que 
nous connaissons sur Terre : celle ressemble plulôt à 
un liquide ou à un solide. Voilà pourquoi, comme 
tout liquide ou tout solide incandescent, elle donne 
un spectre continu, 

La diminution de la pression et de l’opacité est 
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de plus en plus rapide à mesure que l’on s’éloigne du 
centre. À une cerlaine distance, l’opacilé de la matière 
fait place à une transparence de plus en plus grande. 


Cet endroit marque le bord 


du disque solaire. Au-delà 
s'étend une atmosphère très 
vaste. La couche du globe 


Ag. 


tro 


solaire qui sert de limite 


est Ja photosphère. C’est 
surlout de la photosphère 
que part Ie rayonnement 


INTÉRIEUR 
DU 
SOLEIL 


envoyé par le Soleil. Mais, 


avant de nous parvenir, ce 
rayonnement doit encore 


Fig. 9. — L'atmosphère traverser l’almosphère 50- 
du Soleil. 


faire, où la pression et la 
La couche renversante est 


placée sur la photosphère. température sont beaucoup : 


On voit une prolubérance 
quiescente (à gauche) ct 
une protubérance érup- sphère joue le rôle du ballon 
tive. (L’épaisseur de l’at- 

mosphère ct les protubé- de verre dans lexpérience 
rances ont élé très exa- 
gérées). 


plus basses. Celte almo- 


des spectres d’absorplion : 
elle absorbe, dans le spectre 
de la photosphère, les radiations qu’elle est capable 
d'émettre, et les remplace par les siennes. Celte couche, 
qui s'appelle la couche renversante, parce qu’elle pro- 
duit [e renversement des raies, n’est, d’ailleurs, qu’une 


toute petile épaisseur de l’atmosphère solaire elle- 
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même, qui comprend la chromosplhère et la couronne 
(fig. 9). 

Je ne vous parlerai pas plus longuement de la pho- 
Losphère, que l’on peut étudier avec une petite lunette, 
mais peut-être vous demandez-vous quels sont les 
éléments que l’on ἃ pu détecter dans le Soleil grâce 
à Jeurs raics ? 

C'est un problème qui est maintenant presque 
complèlement élucidé. Quelques raies, en effet, sont 
si fortes, si nettes, que leur identification ne fait aucun 
doute : ce sont, nolamment, celles du fer, du calcium, 
du sodium, du magnésium, de l’hydrogène. Pour étu- 
dier les raies plus faibles, le physicien RowLAND, en 
1897, photographia, sur la même plaque ct côte-à- 
côle, le spectre solaire ct celui des corps dont il soup- 
çonnail la présence. Aïnsi dressa-t-il une liste de 86 
constiluants de l’astre du jour. Depuis cette époque 
on y ἃ ajouté bien d’autres corps, en particulier l'azote 
et l’oxygène, porlant leur nombre Lotal à 61. 

Il y a encore une douzaine d’autres substances, 
dont la présence est à peu près sûre, mais dont les 
raies sont dans la parlie ullra-violette du spectre. 
Or, la Terre est entourée, à une allitude de quelques 
dizaines de kilomètres, par une couche de gaz ozone, 
qui inlercepte οἱ absorbe justement cet ultra-violet. 
Aussi toutes ces raies nous sont-elles inaccessibles. 
C'est un falt fAcheux pour les astronomes, mais pro- 
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videntiel pour l’humanité, car l’ultra-violet solaire 
est prodigue en radiations nocives. Si cette couche 
d’ozone ne 168 avait, de tout temps, interceptées, 
sans doute Ia vie n’aurait-elle jamais pu apparaître 
sur Ja Terre | 


13. Le spectre de l’hydrogène, 


Comme l'hydrogène joue un rôle particulièrement 
important en spectroscopie astronomique, ouvrons 
ici une parenthèse pour décrire rapidement son spectre. 

Le spectre visible de l’hydrogène se compose de 


Fig. 10, — Le spectre solaire. 


On voit les raies Ha, ΠΡ, Hy, Hô, de l'hydrogène, les raies 
A ct B de l'oxygène atmosphérique terrestre, la raie a de 
la vapeur d’eau, la raie D du sodium οἱ les raies H et Καὶ du 
calcium jonisé. 


quatre raies : une rouge (que l’on appelle la raie H 
alpha : Ha), une bleue (H béta: HB), une indigo (H 
gamma : Hy) et une violette (H della : Hô). Vous les 
verrez sur la figure 10. L'ensemble des raies de l’hy- 
drogène constitue la série de BALMER, qui se pour- 
suit dans l’ultra-violet. 


Li 
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Notez que c’est dans le violet, près de la limite du 
spectre visible, que se trouvent les deux grosses raies 
H et K du calcium. 


14. La couche renversante et le spectre-éclair. 


Puisque les raies d’absorplion sont dues à la couche 
renversante, parlie la plus basse de l’almosphère 


Fig. 11. — Un groupe de taches solaires photographié 
à l’observalotre de Meudon. 


solaire, il est clair que, si l’on parvenait à isoler Îa 
lumière de cette couche, on devrait oblenir un spectre 
d'émission, un spectre de raies brillantes correspon- 
dant rigoureusement aux raies noires du spectre 
d'absorption. Malheureusement, il est très difficile 
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de se débarrasser de l'éclat de ia photosphère, On n'y 
arrive que pendant les éclipses totales de Soleil. Le 
disque lunaire a le même diamètre apparent que le 


disque solaire. Lorsque celui-là s’avance sur celui-ci 


Fig. 12. — Un groupe de taches solaires. 
Remarquer les facules blanches (Photo Obs. de Meudon). 


au cours de l’éclipse, un moment arrive, d’une excessive 
brièveté, où le premier couvre exactement le second, 
masquant exactement la photosphère et ne laissant 
déborder que la couche renversante. C’est à ce moment 
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précis que le spectre de cette dernière a pu être enre- 
gistré. Vous devinez pourquoi on l’a baplisé spectre- 
éclair. 

On ἃ pu ainsi vérifier que les milliers de raies bril- 
Jantes du spectre-éclair ont les mêmes longueurs 


, d'onde que les raies du spectre d’absorplion. Chose 


curieuse, il offre aussi les belles raics de l’hélium οἵ 
34 raies de la série de Balmer, alors que le spectre 
solaire d’absorplion ne montre aucune raie d’absorp- 
tion de l’hélium et que 4 des raies de lhydrogène. 

L'épaisseur de la couche renversanie ne doit pas 
dépasser 1.500 kilomètres. 


15. La Chromosphère. 

Puisque la couche renversante est la porlion infé- 
rieure (ἃ la chromosphère, vous en coneluez qu’elle 
doit renfermer les gaz les plus lourds, οἵ que le reste 
de la chromosphère ne doit posséder que les plus légers. 
En effet, comme le spectre-éclair, celui de la chromo- 
sphère est un spectre d’émission, un spectre de raies 
brillantes, qui ne présente guère que celles de l’hydro- 
gène, de l’hélium et du calcium. 

La chromosphère élant de moins en moins lumi- 
neuse à mesure que l’on s'éloigne du bord du disque 
solaire, on a beaucoup de difficullé à éliminer la lumière 
photosphérique. On devrait donc, Ià encore, attendre 
la venue des éclipses, si l’astronome français JANSSEN 


RoussuAu. — Astraphysique. 4 
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n'avait découvert, en 1868, un moyen ingénieux : 
il plaça la fente de son spectroscope tangenticllement 


au bord du disque solaire et parvint, de celte façon, 


a 40°13” a 11 9347 


à 9°18” 


à 12" 58" à 19"25" 


Protubérance du 44 Mai 1925 


Fig. 13. — Evolulion d'une protubéranee. 


Ces photographies, prises par M D'’AzAMBuIA au spectro- 
héliographe de Meudon, montrent le développement et la 
disparition d’une protubérance en quatre heures. 


à Îsoler le spectre de la chromosphère. C’est JANSSEN 
et Lockyer qui purent, les premiers, étudier les 
profubérances (fig. 13). 
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Les protubérances sont des jets de gaz lumineux qui 
s'élèvent dans la chromosphère. Les unes durent plu- 
sieurs semaines οἱ ne se déforment que très lentement : 
ce sont les protubérances quiescenles; les autres 


l'ig, 14. — Le spectrohéliographe. 


Lcs rayons solaires S passent par la fente F, traversent la 
lentille L et les trois prismes P, puis aboutissent à la fente 
sélectrice 1‘. 


montent parfois, en quelques heures, à des centaines 
de milliers de kilomètres : ce sont les protubérances 
éruplives. L’instrument le plus puissant qui permette 
aujourd’hui d'étudier la chromosphère et les protu- 


bérances est le spectrohéliographe. 


16. Le spectrohéliographe. 


La figure 15 vous montre le schéma du bord du 
disque solaire et d’une protubérance. Supposons que 


ee 
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vous dirigiez, sur celle protubérance, la fente A B de 
volre spectroscope. Ce dernier a pour effet de donner. 
de la fente, autant d’images, qu’il y a de radialions 
dans le spectre, Supprimons loutes ces images sauf 
une. Aulrement dil, cachons Loul le spectre à l’aide 
d’un écran fixé sur l’oculaire, et ne gardons, par 
exemple, que la raie rouge H, de l’hydrogène. 

Celle raie rouge, c’est l’image de la fente, c’est-à-dire 


Fig. 15. — Une prolubérance au bord du disque solaire. 


l’image d’une tranche de la, protubérance découpée 
par la fente —- la partie hachurée sur le dessin. 

Si vous déplacez légèrement la fente et que vous 
Pameniez en A’B’, vous aurez l’image d’une autre 
tranche de la protubérance. Et, si vous faites décrire 
à la fente toutc la protubérance, depuis XX’ jusqu’à 
YY”, vous ohliendrez l'image complèle de la protu- 
bérance. C'est là le principe du spectrohéliographe, 


Fig. 16. — Le cœlostal du spectrohéliographe 
de l’observatoire de Mertdon. 


Les rayons solaires Lombent sur le miroir plan de gauche, 
tourné vers nous ς il les réfléchit vers l’autre miroir, dont 
nous voyons le dos ; ce dernier les renvoie à l’intérieur du 
bâtiment, qui abrite le speclrohéliographe. 


ΐ 
Ἵ 
À 
ἕ 
ἢ 
| 


4 AN PA 
DA UET EPS CPS ORNE TN Lt 


"»ψ 


Fig. 17. — Le speclrohéliographe de l’observaloire de Meudon. 
Après avoir traversé la lentille placée au premier plan, les 
rayons solaires sont dirigés vers le train de prismes ou lo 
{ réseau situé au milieu de la salle, qui les renvoie soit dans la 
chambre de droite (portion roug: du spectre), 501} dans celle 
ΕΓ de gauche (portion violette). 


L 


(6761 21quioqdes £ 19 1008 6x ‘uopno 
90 960) 9081 90 sind ποιά 90 pioqe.p Z2Â0A Β] SNOA : SE U9 JEU 9P 90 ΒΙΘαΠΊΟΙα 8] ZoAINS 
19 ‘ogoneS 90 91Π81}} ἘΠ ZopieSoy] 9118, Ἐ PI0Q Un,p o9ssed 159 soueiaqnioid ej ‘smof buts ΤῊ 


"2110 .19111. sInol buis Ὁ anvjos onbsip 9] ins aa1ydn16ojoyd souvasqnjoid auf — 81 511 
? 


UNE ÉTOILE : LE SOLEIL 59 


inventé par M. DescaANDres et l’Américain HaALx, 
et du spectrohélioscope, dû à HALE. 

Voici comment fonctionne le spectrohéliographe 
de l’Observatoire de Meudon. 

La photographie 16 vous montre les deux miroirs 
du cœlostat : l’image du Soleil est reçue sur le 
miroir plan placé au milieu de la figure, qui tourne 
autour d’un axe parallèle à celui de la Terre ; il réflé- 
chit l’image vers l’autre miroir plan, dont vous voyez 
le dos, qui la renvoie au spectrohéliographe fixe, 
installé à l’intérieur du bâtiment situé à gauche, 
dont vous trouverez une vue détaillée sur la figure 17. 

L'image solaire tombe sur la fente F, passe dans la 
lentille L, qui dirige les rayons lumineux sur le train 
de prismes P. Le spectre se forme dans l’oculaire F”. 
Jusqu’ici, c’est un spectrographe ordinaire (voyez la 
figure 14). 

Mais, en Ε΄, au licu de placer l’oculaire, on place 
une scconde fente, la fente sélectrice. Avec cette fente, 
on encadre une raie, par exemple la raie H,. Si l’on 
fait décrire à la fente F tout le disque solaire, on 
obtiendra donc en Ε΄ une succession d’images mono- 
chromatiques du Soleil, y compris les protubérances. 
Que l’on dispose alors, derrière la fente Ε΄, une plaque 
photographique animée du même mouvement de 
translation’que la fente F, et l’on aura une photogra- 
phie intégrale du Soleil en lumière H,. 
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Au lieu de photographier les protubérances, on 
peut se proposer de les voir. Or, la fente Ε΄ ne permet 
d’en observer qu’une étroite tranche à Ia fois. On 
iostalle alors un mécanisme qui, plusieurs fois par 
seconde, lui fait balayer la protubérance. Il se passe 


Fig. 19. — Granulalions d'hydrogène au voisinage d'un groupe 
de taches. 


Ja même chose qu’au cinéma : la persistance des 
impressions réliniennes permet à ces différentes images, 
56 succédant à intervalles très rapprochés, de se” 
fondre en une seule et, à l’œil, de percevoir la protu- 
bérance entière dans la radiation choisie, ainsi, d’ail- 
leurs que le disque lui-même (fig. 18 et 19). 
L'Observatoire de Meudon photographie le Soleil 
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chaque jour de beau temps, à l’aide de la raie K du 
calcium par l'intermédiaire du train de prismes, et 
à l’aide de la raie H, par l'intermédiaire d’un réseau 
(fig. 20 el 21). 

Un réseau est un petit miroir plan, sur lequel sont 
gravés des lraits parallèles équidistants — par exemple, 
comme à Meudon, 568 au millimètre! —- οἵ qui, tout 
comme le prisme, décompose la lumière et forme un 
spectre. Son avantage, c’est que sa dispersion dans 
le rouge esl plus forle que celle du prisme. C'est 
pourquoi on emploie de préférence le prisme pour 
étudier la région violette du spectre, el le réscau pour 
la région rouge. 

Les spectrohéliogrammes pris avec les raies H, οἱ Καὶ 
montrent le disque solaire semé de laches brillantes, les 
plages faculalres. Ce sont des nuages chromosphériques 
silués jusle au-dessus des facules de Ia photosphère. 


17. La couronne et le coronographe Lyot. 


La troisième enveloppe atmosphérique du Soleil 
est la couronne, Beaucoup moins lumineuse encore 
que Ja chromosphère — son éclat ne dépasse pas celui 
de la pleine lune — elle n’est visible dans son enlier 
que pendant Ics éclipses totales. C’est dire qu’elle 
n'est pas souvent observable : le grand spécialiste 
des éclipses, l’astronome américain MiTcenezz, l’a 
observée en tout dix-huit minutes ! 
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Mais, en 1930, un astronome français, M. Lvot, 


imagina un coronographe qui, installé dans une 
atmosphère limpide —- à l'Observatoire du Pic-du- 
Midi par exemple --- permet de voir en tout lemps, 


Fig. 20. — Le Soleil photographié dans la raie K du calcium 
ionisé (Photo D’AzamBuyA, Meudon, 26 mai 1930). 


sinon la couronne entière, du moins sa parlie inté- 
rieure. 

Le coronographe (fig. 22) se compose d’un tube, 
dans lequel est placée une lentille L polie avecle plus 
grand soin, de manière à éviter toute diffusion de la 
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lumière. L'image du Soleil est projetée par cette len- 
tille sur le petit disque D, qui est exactement du 
même diamètlre que cette image et masque par consé- 


quent le disque solaire en ne laissant dépasser que 


l'ig. 21. — Le Soleil photographié dans lu raie Πα de l’hydro- 
gène (Photo D'’AzAmMBuyIA, Meudon, 26 mai 1930) 


l'atmosphère. La lentille L’ forme cette nouvelle 
image sur le diaphragme iris I, icquel élimine toute 
lumière parasite, et un système oplique permet 
finalement d'examiner la couronne avec l’oculaire ©. 

Grâce à ce dispositif, M. ΤΟΥ a pu prendre de 
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belles photographies de la couronne. Il a réussi égale- 
ment à en obtenir le spectre, en adaplant au coro- 
nographe un specirographe à réseau. Ce spectre est 
celui de Fraunhofcr — ce qui prouve que la lumière 
coronale οδ΄, en grande partie, de Ja lumière photo- 
sphérique réfléchie. Il y est supecrposé un faible spectre 
continu et un spectre d’une vingtaine de raies bril- 
lantes (fig. 23). Ces raies ont élé identifiées depuis 
1941 par le Suédois Edlén. La plupart apparliennent 


Fig. 22, — Le coronographe Lyot. 


L'image du Soleil est projetée par la lentille L sur 1e 
petit disque D, qui a juste le même diamètre qu'elle. Ce 
disque cache donc la photosphère et ne laisse déborder 
que l’atmosphère. Après avoir passé par le diaphragme 
iris 1, l’image qui en résulte est examinée par l’ocu- 
laire ©. 


au fer ct au nickel plus de dix fois ionisés, c’est- 
à-dire dont chaque alome a perdu plus de 10 élec- 
trons (8 21). Cela cxige que le gaz coxonal soit 
dans un élat de raréfaction inimaginable, de l’ordre 
de 1 1016 atmosphère (1). 


(1) 101 signifie : le chiffre 1 suivi de 15 géros. 
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1. 23, — Spectre de la couronne el des prolubérances. 


Ce spectre, obtenu par M. Lyor, esl partagé en quatre tron- 
cons, depuis l’ultra-violel (en haul) jusqu’au rouge (en bas). 
Les raies en arc de cercle sont dues à Ja forme circulaire 
«de la fente du spectrographe οὐ appartiennent à la couronne. 
Les raies horizontales appartiennent aux prolubérances. 
Noter la raie H2, extrêmement brillante, au milieu du dernicr 
spectre et, dans celui du dessus, vers la droite, une raic 
brillante de l’hélium. 


ROUSSEAU, — Astrophysique. ὥ 
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18. La cinématographie du Soleil. 


Le coronographe a permis encore à M. Lyor de 
« tourner » les protubérances. C’est le 11 septembre 
1935, au Pic-du-Midi, qu’en fut réalisé le premier film. 
Le savant astronome ulilisait une pelite camera 
montée sur l’oculaire du coronographe. Un disque 
Lournant, percé d’une fente de largeur variable, servait 
d’obturateur et permettait d’opérer, soit image par 
image, soil automatiquement, à la cadence de deux 
images par minute. 

Aujourd’hui, la technique ἃ été. perfeclionnée, οἱ 
l’on possède beaucoup de films du Soleil. On y voit les 
protubéiances s’élancer de la chromosphère à des 
hauteurs verligincuses, puis se courber οἱ pleuvoir 
en averses de feu (fig. 25). 

Des films analogues ont été pris par l’Américain 
Mac Marx à l’Observaloire d’Ann-Arbor, mais par 
un procédé tout différent. M. Mac Marx ulilise une 
caméra montée sur la fente sélecirice du spectro- 
héliographe. Cela Jui permet d’avoir, non sculement 
les prolubérances qui se profilent au bord du disque, 


mais aussi celles qui se trouvent sur le disque même. 


19. La coopération internationale pour l’observation 
du Soleil, 
Le Soleil étant un astre en perpétuel bouillonnement, 
une protubérance se développant parfois en une heure, 
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en haut et à gauche et se termine en bas et à droite. Remarquer les curieuses images 2 et 3, et Ia 


Ce film a été tourné par M. J. LECLERC, dans le Caucase, lors de l’éclipse totale de juin 1936. ἢ commence 
couronne sur la photographie 5. 


16, 25. Les protubérances photographiées 
au coronographe Lyof. 


(Pholos Lyor prises au Ple-du-Midi les 12 juin 1937 el 1 
ct 19 juin 1938), 
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on conçoit combien il serait intéressant d’en organiser 
l’observation continue. C’est DESLANDRES, mort en 
1948, qui en émit le premier l’idée en 1893; c’est 
ITALE, mort en 1938, qui s’attaqua à la réalisation 
du projet; c’est M. d’AzamMBuyrA qui le mit vrai- 
ment à exécution à l’échelle mondiale. 

Pour que l’observation du Soleil soit continue, 
il faut que les observatoires solaires se relaïent tout 
autour de la Terre. Il faut que, dès que le Soleil se 
couche à l'horizon de l’un d’eux, un autre poursuive 
l'observation. L'idéal serait évidemment qu’on suivit 
l’activité solaire vingt-quatre heures par jour ! 

Pratiquement la coopération est assurée par vingl- 
[rois obscervatloires, dont les principaux étaient, 
avant la guerre, ceux de Meudon, de Greenwich et de 
Cambridge (Angleterre), de Zurich (Suisse), de Kodaï- 
kanal (Indes), de Camberra (Australie) et du Mont- 
Wilson (Etals-Unis). Les heures d’observation sont 
réparlies entre eux de façon à éviter les lacunes. 
Comme il ne fait jamais beau sur tout le globe à 18 
lois, la durée de lobservation quolidienne était, 
avant la gucrre, voisine de dix heures. 

Nous sommes loin des vingt-quatre heures idéales, 
mais ces dix heures n’en sont pas moins un énorme 
progrès. 

Chacun des observaloires parlicipants travaille 
avec un spectrohélioscope standard construit par MALE, 
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sauf Meudon, dont le puissant speclrohéliographe 
peut être instantanément converti en spectrohé- 
lioscope. Le Mont-Wilson, de son côté, a complété 
le sien par une camera de prise de vues, qui réalise, 
huit heures par jour, lobservalion absolument auto- 


matique ct continue du Soleil. Les observations ainsi 


Fig. 26. — Une éruplion chromosphérique. 


Voici τοῖς phases d’une éruption, le 30 décembre 1936, à 
10 h. 58, 11 h. 33 et 11 ἢ, 56 (Photos D’AzamBuya, Meudon) 


recueillies tout autour du monde sont envoyées chaque 
trimestre et centralisées à Meudon, entre Iles mains 
de M. d’AzAMBugA, président de la commission des 
phénomènes chromosphériques à l’Union Astrono- 
mique internationale. M. d’AZAMBuJA ‘public ensuite 
la liste des phénomènes signalés, avec leurs caracté- 
ristiques. 

Cette collaboration internationale a mis en lumière 
les éruptions chromosphériques, qui se traduisent par 
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la soudaine augmentation d’éclat des plages facu- 
laires, qui se déclenchent en quelques minutes οἵ 
que l’on croyait autrefois un phénomène assez rare 
(fig. 26). Or, M. d’AzaAMgBugJA n'en signala pas 
moins de 305 pour le deuxième trimestre de 1937, 
le plus chargé jusqu'ici, et il cstime qu’en période 
de maximum, il s’en produit en moyenne 14 par 
jour. | 

On savait depuis longtemps qu’il existait une rela- 
Lion entre l’aclivilé solaire et 1e magnélisme terrestre, 
que le passage des taches importantes au méridien 
central du Soleil eoïncidait parfois avec un orage 
magnétique, c’est-à-dire avec une violente perlurba- 
tion du champ magnétique de la Terre, accompagnée 
de troubles dans les communications télégraphiques 
et, souvent, de belles aurores polaires visibles sous 
nos lalitudes. Grâce aux observalions internationales, 
M. d'AZAMBUJA ἃ pu comparer, d’une part, les érup- 
tions solaires dûment constalées et, d’autre part, 
les évanouissements brusques des ondes courtes de 
Ia radio ou bien les renforcements des ondes longues. 
Il releva ainsi, du 19. janvier 1937 au 30 octobre 1938, 
546 évanouissements ou renforcements, dont 271 
pendant que le Soleil était en observation. Sur ces 
271 cas, 199 coïncident avec des éruptions chromo- 
sphériques, soit 73 Ὁ, 100. 


origine de ‘ces relations entre l’activité” solaire 
Le 
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et l'électricité et le magnétisme terrestres reste 
inexpliquée. Tout au plus suppose-t-on que le 
Soleil rayonne des particules électrisées, susceptibles 
de changer l’élat électrique de l'atmosphère du 
globe. 


QUATRIÈME LEGON 
SPECTRES CÉLESTES 


20. Le spectre de l’atome. 


Nous venons de visiler le Soleil, qui est 1.300.000 
fois plus gros que la Terre et par rapport auquel nous 
ne sommes que de négligeables microbes. Nous allons 
maintenant passer à l’autre bout de l’échelle, et visiter 
un monde en face duquel nous représentons quelque 
chose comme l’infiniment grand. Il va être question 
de l'atome. 

Un alome est une particule très petite. C’est néan- 
moins un mécanisme beaucoup plus compliqué que 
la plus complexe de nos machines. Un atome est 
composé essentiellement d’un noyau, porleur d’une 
charge électrique positive égale à Z, et de Z électrons, 
parlicules énormément plus petiles que le noyau, 
qui forment autour de lui une sorte d’almosphère, 
distribuée en couches concentriques. Comme chacun 
de ces Z électrons transporte une charge électrique 
négalive, vous en concluez que l’ensemble de l’atome 
est neutre. 

On croyait naguère que les électrons gravitaient 
autour du noyau à l'instar des planètes autour du 
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Soleil. On pense maintenant qu’il est impossible de 
savoir quoi que ce soit de précis sur la posilion d’un 
électron. Tout ce que l’on peut dire, c’est qu'il se 


trouve probablement dans telle région du nuage 


d’électrons. 

Il y a aussi une autre grosse différence entre le sys- 
tème solaire et le système atomique. On n’a jamais vu 
une planète changer brusquement d’orbite, la Terre, 
par exemple, s’aiguiller sur l’orbile de Mars, tandis 
qu’il est extrêmement fréquent qu’un électron passe 
d’une couche à l’autre. Suivant la position de ses élec- 
trons, le système peut prendre ainsi touie une série 
d’aspecis, de configurations. Nous caractériscrons 
chacune de ces configurations en disant que, pour 
celle-ci, l’atome possède l’énergie ἢ, pour celle-là 
l'énergie 14, οἷς. 

Si l’atome passe de l’état τῷ à l’état inférieur E,, 
il libère l'énergie E, — 1. Que devient cette énergie 
libérée ? En vertu du principe de la conservation 
de l’éncrgie, il faut qu’elle se retrouve quelque part. 
Eh bien ! Elle se transforme en rayonnement lumi- 
neux. En d’autres termes, à chaque passage d’un 
état d'énergie à un état moins grand, l’atome expulse 
un rayon lumineux. 

Naturellement, la nature de la lumière émise varie 
suivant la quantité d'énergie dégagée : la couleur de 
cette lumière, c’est-à-dire sa longueur d’onde —- ou 
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sa fréquence (1) -- dépend de celle quantité d'énergie. 
La fréquence v (nu) du rayonnement émis est, en effet, 
proporlionnelle à l’énergie dégagée En — En : 
ἣν = En — En. 

Le facleur ἢ s’appelle la constante de PLANCK. 

Comme la fréquence ν fixe précisément la posilion 
«des raies dans le spectre, vous voyez que la position 
des raïics d’un spectre dépend non seulement de la 
nature de l’atome — atome de carbone, d’hydro- 
gène, etc. — mais aussi de son état d’énergie Em. 

Remarquons qu’au lieu de passer de l’état Em à 
l’étal inférieur E», l'atome peut passer de En à l’état 
supéricur En : au lieu d’émettre de la lumière, il en 
absorbe ; au lieu de donner une raie d’émission, il 
donne une raie d’absorplion. 


21. Spectres d’arc et spectres d’étincelle. 


Pour fournir un spectre, il faut qu’un alome passe 
d’un état d'énergie à un autre ; il faut donc qu’un 
électron se déplace à travers le nuage d’élecirons. 
Cela peut s’obtenir en ie chauffant. Le spectre donné 
dans ces conditions est un spectre d'arc. δὶ vous chauffez 
irop fort, vous pouvez provoquer une catastrophe 
à l’intérieur de l’atome : l’électron peut Jui être arraché. 


1. V étant la vitesse de la lumière, À (lambda) sa longueur 
d'onde et ν (nu) sa fréquence, on a : V = y X À. 
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L'alome ne possède plus alors que Z — 1 électrons ; 
on dit qu’il est ionisé. 

Bien entendu, si vous continuez à chauffer l’alome, 
les électrons qui restent peuvent recommencer à se 
déplacer. Ces nouvelles promenades d’électrons libè- 
rent de nouvelles quantités d’énergice, lesquelles 
engendrent de nouvelles émissions de lumière, produi- 
sant un nouveau specire. Ce nouveau spectre de 


l’alome ionisé s'appelle un spectre d’élincelle. 


22. Spectres de raies et spectres de bandes. 


Nous allons nous occuper tout-à-l’heurce des étoiles, 
c'est-à-dire de foyers où la température atteint des 
millicrs de degrés. Vous comprenez que, dans ces 
conditions, tous les corps soient, non seulement vola- 
tilisés, mais aussi dissociés en leurs constituants. 
Les molécules ne peuvent donc pas y subsister intactes; 
elles sont presque toujours décomposées en atomes. 
Sur le Soleil par exemple 1] ne peut pas exister de 
vapeur d’eau : toute molécule d’eau, H?0, y est séparée 
en ses trois atomes composants, deux d'hydrogène 
et un d'oxygène. 

Voilà pourquoi nous n'avons parlé jusqu'ici que 
des spectres produits par les atomes. Pourlant, sur 
certains astres moins chauds ---- sur les planètes, 
en parliculier — des molécules peuvent demeurer 


inlactes. Les spectres sont dus alors aux déplacements 
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des électrons à l'intérieur de chacun des atomes de 
la molécule, et, en plus, aux vibrations de chacun des 
atomes à l’intérieur de Ja molécule. Les spectres des 
molécules sont donc plus compliqués que ceux des 
atomes. Ils consistent en raïes tellement serrécs les 
unes contre les autres qu’elles forment des bandes. 
Comme les spectres de raies, les specires de bandes 
peuvent, naturellement, être des speclres d’émission 
ou des spectres d’absorplion. Voyez, comme exemple 
de spectre de bandes, celui de l’azote (spectre 4 de la 
fig. 6). 


23. Classification des spectres stellaires. 


Comme le Soleil, chaque éloïle est une énorme 
bulle de gaz à haute tempéralure, possédant une 
pholosphère, une chromosphère ct une couronne. 
Chaque étoile donne, effectivement, un spectre continu 
strié de raies noires. Malheureusement, il n’est plus 
possible d’oblenir séparément le spectre de l’atmo- 
sphère stellaire puisque, dans les plus grands téles- 
copes, une étoile n’apparaîl que comme un simple 
point, Cependant, le spectre obtenu, savamment 
disséqué οἱ interprété, est une mine tellement riche 
de renseignements, que la science contemporaine, 
si avancée soit-clle, est encore incapable d’en tirer 
tout le profit possible. 

Le Père SEccurt, en 1867, imagina le premier classe- 
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ment logique des étoiles. Il distinguait les étoiles 
bleues et blanches, les jaunes, les rouges-orangées 
et les rouges-rubis. La couleur des étoiles est quelque 
chose d’assez facile à discerner, et vous n’aurez pas 
de peine à constater que Véga tire sur le bleu, que 
Capella est jaune et Antlarès rouge. Chosc importante, 
ue classement par couleur est aussi un classement 
par ordre de température. Quand le forgeron met 
au feu une barre de fer, la barre, d’abord rouge 
sombre, passe ensuile au rouge clair, au rouge blanc 
et, s’il élait possible qu’elle échappât à la fusion 
Οἱ à la volalilisalion, elle passerait enfin au bleu et au 
violet. Il eu esl de même pour les étoiles dans la 
classification du Père SEcci. 

Cette classificalion ἃ élé très perfectionnée. Elle esL 
devenue maintenant Ja classification dite de FTARVARD, 
parce qu’elle est basée en parlie sur les travaux de ce 
grand établissement américain. 

Dans la classification de IARvARD, on range les 
étoiles en sept classes principales, distinguées par les 
lettres O, B, À, F, G, K, M (fig. 27). La lempérature 


va en diminuant de Ja classe O à la classe M. Les | 


spectres des étoiles O montrenl surtout les raies cle 
Phélium ; ceux des étoiles M sont surtout des spectres 
de bandes — donc de molécules. De O à M, l'allure 
des spectres se modifie insensiblement : une raie très 
faible dans une étoile B3, par cxemple, cest un peu plus 


᾿ A ANS 4 LEA ΜΝ ; ΡΟΝ δ᾿ | DD δὰ ᾿ . 
K . ‘He HÔ 4227.1G'HY 4668 ηβ 
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ες. 27. — Les spectres slellaires. 


notations Lelles que Go, 05, M6 désignent des subdivisions à l’intérieur 


“les classes. (D’après Les Etoiles, de G. Bnaurar, Presses universitaires 


France). 
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intense dans une étoile A et très forte dans une étoile F 
On peut donc dire que toutes les étoiles renferment les 
mêmes corps ; lorsque ceux-ci ne trahissent pas leur 
présence par des raies speclrales, c’est que les condi- 
Lions physiques de l’étoïle — température, pression — 
ne sont pas propres à l’émission de ces raies. 

Passons mainlenant une rapide revue de ces sept 
classes. 


19 Les EroiLes Ο. —- Cette classe n’est guère 
représentée que par une centaine d'étoiles, faibles 
pour la plupart. Elles présentent le spectre de l'hélium 
ionisé, dont les raics forment une série, appelée série 
de PICKERING, du même genre que la série de Balmer. 
Outre ces raies, on observe encore celles de l’oxygène 
et de l’azote, doublement et même triplement ionisés, 
c’est-à-dire dont chaque atome a perdu deux ou trois 
électrons. Vous savez qu’il faut une forle élévalion 
de température pour ioniser un alome : vous soup- 
connez par conséquent à quelle tempéralure formi- 
dable doivent êlre portées les étoiles O pour être 
ionisées deux el trois fois. En fail, on l’estime entre 
25.000 et 30.000 degrés. 


20 Lus Eroizes B. --- IExcepté Bételgeuse, presque 
toutes les étoiles d’Orion sont des éloiles B. Leur 
spectre montre encore les raies de l’hélium, mais 
neutre, dont chaque atome possède son effectif d’élec- 
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trons au complet. Il montre aussi les raies de l’oxygène 
el de l’azote, mais simplement ionisés. Enfin, les raies 
de la série de Balmer apparaissent faiblement. Il faut 
en déduire que ces étoiles sont très chaudes, mais 
bien moins que les étoiles O ; clles n’atteignent proba- 
blement que 15.000 à 20.000 degrés. Rigel est une 
très belle étoile B. 


3° LES FEToiLes A. — Ce sont les étoiles blanches 
de l’ancienne classification de SEeccui. Les plus bril- 
lantes sont Sirius et Véga. Dans leur spectre, les raïics 
de Phélium ont définilivement disparu. En revanche, 
celles de l’hydrogène ont l'intensité maximum. Les 
raies ET et K du calcium ionisé commencent à paraître. 
Cela indique une tempéralure moins élevée que dans 
les deux premières classes — de 10.000 à 15.000. 


40 Les ÉTorces F, — Ce sont aussi des étoiles blan- 
ches, telles que Procyon, du Petit Chien. Dans cette 
classe, l'hydrogène s’affaiblit rapidement et, à son 
tour, c’est le calcium ionisé qui, avec ses raies H ct K, 
prend la place prépondérante. Des raies caractléris- 


tiques de métaux naissent, de plus en plus nombreuses. 


99 LEs ETOILES G. — Le représentant 16 plus 
notable de cette catégorie est le Soleil, Rangeons avec 
lui Capclla. Le spectre de Fraunhofer est donc le type 
des spectres de la classe G. Les raies de l’hydrogène 
qui, dans les étoiles À, alteignaient au nombre de 31, 
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se réduisent à 4, et les rales IH et K continuent à être 
très marquées. Ainsi, avançant dans la série, voyons- 
nous graduellement les raies d’élincelle diminuer et | 
céder la place aux raies d’arc, révélatrices d’une tem- 
péralure plus basse. Celle des étoiles ἃ est effective- 
ment proche de 6.0000. La chaleur n’étant plus sufli- 
sante pour ioniser les atomes, ceux-ci restent inlacts 
et donnent des spectres d’atomes neutres, Nous allons 
même commencer à voir les molécules se refuser à la 
dissocialion. 


60 Les Erorres I. — Exemples : Arcturus et Aldé- 
baran. Les raics de l’hydrogènc sont considérablement 
affaiblies, ainsi que celles du calcium. ionisé. On note 
les raies d’arc du fer, très imporlantes. En même temps, 
la parlie ultra-violette οἱ violette se fait moins intense, 
indice d’une sérieuse baisse de température — sou- 
vencz-vous de la barre de fer dans le feu du for- 
geron qui, de moins en moins chauffée, descend le 
spectre en allant vers le rouge le plus sombre. La 
température des éloiles K tombe à quelque 4.0000. 
Ajoutons que le spectre K cest aussi celui des taches 
solaires. 


7° Les Eroizes M. — Ce sont les étoiles rouges de 
Secchi. Leur spectre est très caractéristique : il ne s’agit 
plus de raies, mais de bandes d’absorplion, formant 
des cannelures dans le bleu et le vert. C’est le spectre 
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de l’oxyde de titane, mélangé à de nombreuses raies 
d’atomes métalliques neutres. 

Le fait que la molécule d’oxyde de titane parvienne 
à subsister dans les étoiles M prouve qu’elles sont 
relativement froides. Sans doute ne dépassent-elles 
pas 3.5000. La classe M renferme une sous-classe 
importante : celle des étoiles variables à longue 
période (1), telles que Mira Ceti, Aont le spectre offre 
les brillantes raics d’émission de l’hydrogène. 


8° Les EToires R, Ν, S. — La série principale, 
de O à M, que nous venons de passer en revue, contient 
99 Ὁ. 100 des étoïles. Le reste se répartit en trois 
classes supplémentaires, qui ne prolongent pas la 
séric principale maïs en constituent un rameau à part, 
se détachant d'elle vers la classe K. 

Les étoiles R, N et 5 sont encore des étoiles rouges, 
par conséquent à tempéralure très basse, dont le 
spectre se compose de bandes moléculaires. Celui des 
étoiles R et N montre surtout Ies bandes de la molécule 
de carbone ct de celle du cyanogène. Dans le spectre 
des étoiles 5, on voit les bandes de la molécule d’oxy- 
gène et de celle du zirconium. Pour chacune de ces 
trois dernières classes, la température varie entre 2.000 
et 3.0000. 


1. Abbé MorEux. Pour comprendre l’Asfronomie, ὃ 51. 


SPECTRES CÉLESTES 89 


24. Nombre des étoiles de chaque classe. 


Nous pouvons nous demander maintenant quel est 
le nombre des étoiles qui habitent chaque classe spec- 
tralc. La réponse nous est donnée par le Henry Draper 
Catalogue, rédigé par l'Observatoire de Havard, 
contenant toutes les étoiles plus brillantes que la 
huilième magnitude apparente. Voici le tableau qu’il 
permet d'établir : 


CLASSE B A F G K M 


Nombre 
d’étoiles.| 3.567164.259121.120146.252173.208/13.864 


Il convient toutefois d'observer que les éloiles les 
plus brillantes sont les éloiles B, et que les classes G, 
K ct M doivent se contenter des plus faibles. Les 
étoiles B sont donc visibles de bien plus loin que les 
autres. Par suite, la slatistique ci-dessus est cerlainc- 
ment. faussée au profil des étoiles B. L’astronome 
MAXWETL a essayé de calculer la distribulion réelle 
jusqu’à la magnitude apparente 14,5, dans une sphère 
de 30 parsecs de rayon. Voici, d’après lui, le nombre 
d'étoiles de chaque classe que contiendrait cette sphère 
gigantesque : 
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CLASSE B À F G I M 


Nombre 
d’étoiles. 3) 63 19 885 | 3.844 | 5.003 


En toute justice, la majorité apparlient aux étoiles 
G, K et M. 


25. Le spectre des nébuleuses. 


Mais il n’y a pas, dans 16 ciel, que Iles points lumineux 
des étoiles : il y a aussi ces faibles taches blanchâtres 
que l’on englobe sous la dénomination générale de 
nébuleuses. Vous avez appris, dans Pour comprendre 
l'Astronomie, qu’il existe deux grandes cspèces de 
nébuleuses : d’abord celles qui appartiennent à notre 
système stellaire, les nébuleuscs galactiques ; puis 
celles qui sont situées à l’exlérieur de la Galaxie, 
les nébuleuses exlragalactiques. Les premières sont 
des amas de gaz ou de poussière, landis que les 
secondes consistent en aggloméralions de milliards 
d'étoiles, agglomérations analogues à notre propre 
Galaxic. 

Pour le moment, nous diviserons les nébuleuses 
galacliques en deux classes, les nébuleuses gazeuses 
ct les nébuleuses à poussière. 


L'ig. 28. — La nébuleuse du Sagittaire (l’hoto Stalion d’Astro- 
phys. de !l’Obs, de Paris, Iorcalquicr). 


Fig. 29. — La nébuleuse Trifide du Sagittaire. 
(Photo Station d’Astrophys. de l’Obs. de Paris, Forcalquier.) 


‘ig. 30, 


La nébuleuse d’'Orion, 
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26. Nébuleuses gazeuses et raies interdites. 

Une nébuleuse, c’est un nuage de gaz entourant 
une ou plusicurs étoiles Lrès chaudes (Πρ. 28 et 29). 
La plus belle nébuleuse gazeuse est celle d’Orion, 
visible dans la moindre lunette (fig. 30). 

Le spectre des nébuleuses gazeuses est un spectre 
de raies brillantes, parmi lesquelles celles de l'hy- 
drogène, de l’hélium neutre, de lhélium ionisé, 
de l'oxygène οἱ de l’azote. Si vous vous reporlez au 
paragraphe 10, vous verrez que c’est là le spectre d’un 
gaz sous faible pression, comme celui qui emplit les 
Lubes à néon de nos enseignes lumineuses. 

Les raies les plus intenses en sont deux belles raies 
verles, que l’on appelle les raics N, ct N, et qui, 
jusqu’à ces dAcrnières années, ont opposé aux astro- 
nomes un irtrilant mystèrc. 

« Ges raies ne correspondent à aucun élément 
terrestre, se disait-on. Elles appartiennent donc 
certainement à un corps inconnu, que nous baplise- 
rons, pour Ja circonstance, nébulium. L'aventure ne 
nous prend pas, du reste, au dépourvu, car c’esl 
la répétilion de celle de lhélium, que JANSSEN el 
LOCKVER découvrirent dans le Soleil, grâce à ses raies, 
bien avant qu’un chimiste, RaMsAyY, parvint à l’ex- 
traire d’un minerai terrestre ». 

On sait à présent que ce raisonnement était faux : 
les raics N' et N, n’appartiennent point à un hypothé- 
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tique nébulium, mais à l’oxygène doublement ionisé, 
corps que l’on n’a pas encore pu obtenir au laboratoire. 
On les appelle des raies interdites. Expliquons briève- 
ment pourquoi. 

Je vous ai déjà dit que, lorsqu'un atome saute d’un 
état d’énergie à un autre, il émet une radiation, une 
raie, dont la fréquence v est réglée par l’équation : 


lu = Lon -- En 5 


Vous pourriez croire qu’il suffit de donner ἃ πὶ et ἃ 
n n'importe quelle valeur pour que cette formule 
représente une raie. Eh bien ! Pas du tout. Recourons 
à une comparaison pour le faire comprendre. 

L'état d'énergie Em, le plus grand, est figuré par 
le sommet d’une montagne, et l’élal LE», c’est le picd 
de la montagne. Pour aller de En à En, l'atome a le 
choix entre plusieurs routes, dont chacune peut être 
fermée par plusieurs barrières. Comme l’alome est 
ennemi de tout effort inutile, il choisira naturellement 
Ja route la plus commode, celle dont toutes les barrières 
sont ouvertes ; il est très improbable qu’il emprunte 
celle dont les barrières sont fermées. Nous appellerons 
celle-ci une « route interdite ». Mais il peut se faire 
que toutes les barrières de toules les routes soient 
closes. Alors, l’atome se gratie la Lêle, très ennuyé, 
et s’il persiste à vouloir descendre, le voilà obligé 
de prendre une route interdite. 
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Qu’un atome émette une ruie interdile, c’est donc 
un phénomène vraiment exceptionnel, dont la proba- 
bilité est excessivement pelite. Dans le cas d’une 
nébuleuse gazeuse, ces circonstances cxceplionnelles 


exigent que la pression du gaz soit inférieure à 107 
e 
atmosphère, et que la densilé soil de Pordre de 


gramme par cm. Dans ces conditions, les étoiles 


1020 
très chaudes plongées dans le nuage y développent 
une luminescence, Le calcul montre que la tempéra- 
ture de l'étoile excilatrice doit être de 30.000 au 
moins, d’où vous déduisez que ce doit êlre une 
étoile O. Quand l'étoile est seulement une étoile B, 
elle ne cause plus de luminescence, mais éclaire tout 
bonnement la nébuleuse par diffusion, Juste comme 
le Soleil éclaire les molécules de notre atmosphère 


en produisant le bleu du ciel. 


27. Nébuleuses à poussière et absorption galactique. 


Vous avez déjà fait connaissance avec les nébuleuses 
à poussière, qui sont aussi des nébuleuses par réflexion, 
c'est-à-dire empruntant leur lumière aux éloiles 
voisines. Vous vous doulez donc que le spectre de ces 
nébuleuses doil être le même que celui de ces éloiïles. 
C’est ce que l’on a conslalé, en effet, sur les nébuleuses 


des Pléiades ct du Taureau. 
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Les recherches les plus récentes onl montré, du 
reste, qu’il n’y a pas, dans la Galaxie, quelques nébu- 
leuses à poussière disséminées çà el là, ici lumineuses 
et 1à obscures, mais bien un nuage général, occupant 


le plan de Ja Voie Laclée et cachant, par conséquent, 


4 


Pôle Galactique 


Fig, 31. — L'absorplion galactique. 


Le plan de la Voie Lactée cest occupé par un nuage de matière 
cosmique, qui cache, par conséquent, les objets extérieurs 
dans la direction de l’équateur galactique. 


Lout ce qui se trouve derrière. On s’en aperçut 
en remarquant que les objets célestes silués au-delà 
de la Galaxie, comme les nébuleuses spirales, se révé- 
laient par milliers sur les clichés aux alentours du 
pôle galactique (fig. 31), mais qu’ils se faisaient de 
plus en plus rares à mesure que l’on se rapprochaïit 
de l’équateur galactique : fait qui s’explique manifes- 
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tement par la présence d’un écran au voisinage de 
cet équateur. 

C’est là le phénomène de l’absorplion générale, 
dont le résultat est d’affaiblir la lumière des astres 
lointains, donc de nous leur faire attribuer une magni- 
tude apparente trop grande (1), donc de fausser notre 
calcul des distances. Il ne s’exerce que lorsque le dia- 
mètre des poussières qui conslituent la matière nébu- 
laire est grand vis-à-vis de la longueur d’onde À de la 
lumière, Quand ce diamètre est de l’ordre de À ou 
plus petit que lui, l'absorption générale fait place à 
l’absorplion sélective. Alors, chaque grain de poussière 
devient un obstacle, contre lequel viennent buter les 
ondes lumineuses. Les ondes Iles plus courtes, les 
bleues, ne parviennent pas à vaincre celte nuéce d’obs- 
tacles : celles s’y perdent ct s’évanouissent. Seules, 
les ondes les plus longues, les rouges, arrivent à desti- 
nation, de sorte que la lumière revêt une teinte rouge. 
C’est exactement le même phénomène qui engendre 
les pourpres du couchant, alors que la lumière solaire 
doit franchir une grande épaisseur d’atmosphère, 
très dense οἱ irès poussicreuse. 

{1 y ἃ aussi, dans l’espace cosmique, des poussières 
assez pelites pour produire celle absorplion sélective, 


ce « rougissement » de la lumière. SrEBBiNs οἱ Witir- 


1. Environ 1/2 magnitude par 1000 parsecs. 
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FORD, deux astronomes américains, l’observèrent 
en étudiant, avec une cellule photoélectrique, la cou- 
leur des aslres les plus éloignés que nous connaissions 
dans Ja Galaxie, les amas globulaires. Il leur était 
naturellement impossible de percevoir directement 


cette couleur, mais le rougissement éventucl pouvait 


être décelé par les indices de coloration. Ce sont ces 


indices que STEBBINS οἱ WuirrorD déterminèrent, 
en recevant l’image des amas, non plus sur une plaque 
photographique, mais sur une cellule photoélectrique 
— laquelle, vous ne Fignorez pas, frappée par un rayon 
lumineux, émet un courant électrique plus où moins 
intense. Aïnsi notèrent-ils que les amas devenaicnt 
de plus en plus rouges à mesure que l’on descendait 
vers la Voic Lactée. Le plus fort indice de coloration 
correspontlait à une absorption photographique de 
3 magniludes, c’est-à-dire que le nuage cosmique 
ajoutait 3 magnitudes à la magnilude photographique 
des éloiles. | 
Pour l’astronome français EF. BALDET, pour les 
astronomes allemands HIOrrMriSTER, ΠῚ. MuLLErR 
ct ΝΥ. BECKER, ces poussières appartiendraient à 
Ja catégorie des étoiles filantes, mais en excessivement 
petit, de l’ordre de ὁ mm. 005, d’après M. SCrALEN. 
Tous les astres galactiques seraient plongés dans une 
véritable nuée de poussière météorique. Ce sont ces 


poussières qui, ramassées au passage par la Terre, 
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décriraient, dans nos cieux nocturnes, leur silencieuse 
et poétique trajectoire. 


28. Les nébuleuses extra-galactiques. 


Les nébuleuses extra-galactiques sont de fantasti- 
ques agglomérations d'étoiles. Il n’est done pas éton- 
nant qu’elles donnent un spectre d'étoile, généralement 
proche parent de Ia classe G avec, comme raies prin- 
cipales, les raies ΠῚ οἱ I du calcium ionisé. L'étude de 
ces objets célestes cst en dchors de nos préoccupations 
actuelles, mais vous trouverez d’amples détaïls à ce 
sujet dans le livre déjà cité Le ciel οἱ l’ Univers ainsi 


que dans mon Exploration du Ciel (1). 


29. Le spectre des grosses planètes. 


Vous verrez (fig. 33), au-dessous de celui de la Lune, 


les spectres de Jupiler, Saturne, Uranus et Neptune. 


Ce sont des spectres de bandes très frappants, où les 
bandes d’absorplion sont surtout massées vers la 
droite, donc du côlé du rouge, el de plus en plus 
accusées quand nous allons de Jupiler à Neptune, 
Pour celte dernière planèle, le speclre n’est plus 
guère qu'une série de cannelures vertes οἱ bleucs. 

L'astronome allemand Wicpr remarqua, en 1932, 


que certaines de ces bandes correspondaient à celles 


{. Librairie Hachelle, Paris (1e 64, 1948). 


Fig. 32 — La malière cosmique. 


Un nuage de malière obseuranLe, dans la constellation d’Ophiu- 
chus (Photo Station d’Astrophys, de l’Obs, de Paris, For- 
calquier), 
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de l’ammoniac et du méthane. C'était là une asser- 
tion audacieuse qu’il fallait vérifier. DUNHAM, ADEL 
et SLIPHER, en Amérique, s’en chargèrent il y a quel- 
ques années. On emplit d’ammoniac un tube de verre 
long de 40 m. et l’on examina le spectre de la lumière 
qui avait traversé ce tube de bout en bout : le spectre 
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Fig. 33. --- σ᾽ ροοίγος ο5 grosses planèles. " [Ὁ] 
ποῖ TETE απ πα. ...- -----:-.--- 


Do haut en bas, spectres de la Lune, Jupiter, Saturne, Uranus 
et Neptune. Observer le renforcement des bandes d’absorp- 
tion de Jupiter à Neplune. Le rouge du spectre est à droite. 


reproduisait exactement celui de Jupiter. On procéda 
à la même opération pour le méthane, sous la pression 
de 45 atmosphères, et l’on obtint le même succès. 

On considère donc aujourd’hui Jupiter et Saturne 
comme couverts d’une couche de méthane et d’une 
couche d’ammoniac, le tout baignant dans une im- 
mense almosphère d'hydrogène. Selon certains, la 
Tache Rouge de Jupiter serait une île d’ammoniac solide 


SPKCTRES CÉLESTES 105 


au sein d’un océan de méthane. Il en est de même 
pour Uranus et Neplune, avec cette aggravation 
que l’ammoniac y οδὶ sûrement entièrement solidifié, 


30. Le spectre des comètes et des météores. 


La première observation speclroscopique d’une 


comète est duc à DonaTi, ct date de 1864. Mais c’est: 


en 1881 que l’on obtint pour la première fois le spectre 
détaillé d’une ἰδία cométaire. On y découvrait les 
bandes moléculaires du carbone et du cyanogène, 
ainsi que la raie du sodium. Le spectre de la queue 
ne put êlre étudié complèlement qu’en 1908, sur la 
comète Morchouse, par M. F. BaLzper et A. de Ia 
BAUME-PLUVINEL. Elant parvenu à Je reproduire 
en laboratoire dans ses moindres détails, M. BALDET 
démontra que la queue était constituée par de l’oxÿde 
de carbone et de l’azote ionisés (fig. 34 et 35). 

Les caractéristiques des specires cométaires sont 
cxpliquées en parlie par la fhéorie de Wurm. Sclon 
celte théorie, le carbone, Foxyde de carbone ionisé et 
le cyanogène scraient produits par le bombardement 
des électrons venus du Soleil ; mais, parcil au sabre de 
M. Prudhomme, qui servait « à défendre nos institu- 
Uons οἵ, au besoin, à les combattre », le bombardement, 
après les avoir créés, s’empresserait de les détruire. 

Le spectre des méléores, des étoiles filantes cest, 
vous vous en doutez, extrêmement difficile à obtenir. 
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L’'Américain MILLMANN en a cependant recueilli une 
vingtaine. Il les divise en deux catégories : dans l’une, 


prédominent les raies IX οἵ K du calcium ionisé ; dans 
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Fig. 34 — Spectre de la comèle Morehouse. 


Prise'au’prisme-objectif Je 18 octobre 1908 par M. E. BALDET 
el A. Di LA BauME-PLUuvINEL, cetle photographie montre 
les spcelres de toutes [es éloiles qui se trouvaient dans Ie 
champ (ce sont les bandes horizontales). Le spectre de la 
comèle οδ΄ constilué par les sortes de gerbes claires qui 
vont de bas en haut. 11 montre la présence de l’oxyde de 
carbonc οἵ de l’azotc ionisés. 


l’autre, on voit surloul les raies du fer. 11 est probable 
que ces spectres sont dus ἃ Ja très haute tempéralure 
du météore, qui permel au calcium et au fer d’êlre 
volalilisés. 


| TUE OR ες Comèle Morelouse, 


Photographiée à Greenwich le 27 octobre 1908 avec une pose 


de vingt minutes, cette comète ἃ permis à M. Barpxr d’édi- 
fier Ja théorie de Ia composition chimique des comètes, 
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81. Les parallaxes spectroscopiques. 


Nous avons défini, au paragraphe 3, la magnilude 
absolue. Vous savez donc que celle-ci est indépendante 
de la distance, puisqu'elle suppose toutes les étoiles 
ramenées à la distance standard de 10 parsecs. Comme 


clle dépend uniquement du diamètre de l'étoile, de sa 
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Fig. 36. — Graphique d’Adams. 


température et de sa pression, la magnitude absolue 
doit donc avoir une certaine influence sur le spectre. 
L’Américain ADpAMS prouva, en eflct, en 1916, qu’une 
certaine raie du calcium augmentait d'intensité quand 
la tempéralure diminuait el que, inversement, une 
certaine raie d’étincelle du strontium croissait en 
même temps que la température. IT calcula le rapport 


- 
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des intensités d’une raie d’arc et d’une raie d’étincelle 
pour un certain nombre d’éloiles de distance connue. 
Puis, il dessina un graphique portant, en ordonnée, 
les valeurs de ce rapport pour chaque étoile et, en 
abscisse, la magnitude absolue déduite de la distance. 
Il s’apcrçut alors que la courbe ainsi tracée étail à 
peu près une ligne droite. Vous voyez l’importance de 
la découverte : puisque la courbe étail connue, il suffi- 
sait de connaître le rapport des intensilés de deux 
raies pour en tirer la magnitude absolue de n’importe 
quelle éloile (fig. 36). Que l’on porlât ensuite celte 
magnitude absolue et la magnitude apparente dans 
la formule déjà élablie : 


log d = 1 + 0,2 x (m— M) 


el l’on avait la distance ou la parallaxe. Telle est la 
méthode des parallaxes spectroscopiques. 

Depuis 1916, elle s’est, bien entendu, notablement 
améliorée, et a été appliquée à des milliers d’étoiles — 
environ 10.000. Vous en apprécierez l'intérêt en appre- 
nant qu’elle atteint, avec une crreur de 20 p. 100 
sculoment, des astres dont la parallaxc cest de l’ordre 
de 0’’,001, alors que Ja mélhode trigonomélrique 
ordinaire n’est efficace que pour les parallaxes supé- 
rieures à 0’’,020. N'oubliez pas que 05.001 — un 
millième de seconde — c’est l’angle sous lequel on 
voit, de Paris, l’épaisseur d’un cheveu placé à Bourges ! 
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En d'autres Lermes, la portée de la méthode spectro- 
scopique est de 1.000 parsecs, contre 50 à la méthode 
trigonométrique. Elle n’est limitée que par la diff- 
culté d’avoir des spectres lisibles à de si grandes dis- 
lances, Mais, comme les astronomes emploient des 
télescopes de plus en plus grands, il est clair qu'ils 
pourront obtenir des spectres d'étoiles de plus en plus 
faibles. 

Quand il s’agil d’astres très éloignés, des amas 
slobulaires ou des nébuleuses spirales, on ne peut 
plus recevoir de spectres d’étoiles. On se sert alors 
des céphéides (1), étoiles variables dont la période est 
liée à la magnilude absolue. Pour déterminer celle-ci, 
on se borne à observer la durée de la période. On trouve 
des céphéides jusque dans la nébuleuse d’Andromède, 
la plus proche des nébulcuses spirales, à 700.000 
années-lumière. 


32. Etoiles géantes et étoiles naines. 


Nous nous sommes demandé tout-à-J’heure le 
nombre des étoiles de chaque classe spectrale ; nous 
pouvons nous interroger maintenant sur leur magni- 
Lude absolue. L'examen des calalogucs montre que, 
dans les classes B et À, les magnitudes absolues s’écar- 
tent peu de la valeur 1,5. Pour les étoiles F, elles se 


1. Pour comprendre l’Astronomie, $ 52. 
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rassemblent autour de 3,5. Avec la classe G, un phé- 
nomène curieux apparaît : les magniludes absolues 
ne se concentrent plus aulour d’une moÿenne, mais 
autour de deux — autour de 4,5 et de 0,5. Le phéno- 
mène s’accentue dans les classes K ct M : il y a des 
éloïles groupées aulour de 5 ou ὁ οἱ il y en a autour 
de 0,5 ou 0. Autrement dit, de B à F, Loutes les étoiles 
d’une classe sont à peu près de la même magnitude 
absolue ; de E à M, au contraire, il y a, dans chaque 
classe, deux sortes d'étoiles : celles qui sont très lumi- 
neuses et celles qui sont très faibles. Les premières 
sont les géantes, les secondes les naines. 

Reprenons laslatistique de Marwell (paragraphe 24). 
Si nous y distinguons les naines el les géantes, 6110 se 
transforme ainsi : 


CLASSE B A 1 G K M 

Géantes. 15 A4 3 
9 C3 19 

Naines.. 870 ! 3.800 | 5.000 


On reconnaît les géantes et les naines par leur spec- 
tre. Les géantes présentent des raics d’élincelle très 
intenses, οἵ Iles naines ces raics d’arc. Comme l’inten- 
silé des raies d’étincelle est d’autant plus forte que la 


pression est plus basse, nous en concluons que les 
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géantes sont des étoiles de très faible densité, c’est-à- 
dire excessivement légères. Il existe nrême des super- 
géantes, dont les raies d’étincelle sont extrêmement 
intenses, et qui sont d’une magnilude absolue néga- 
Live. Inversement, les naines sont des | astres très 
condensés. Le Soleil, lui, est une étoile moyenne de la 
classe G. 


33. Une supergéante : ες Aurigæ. 


Vous verrez, dans la prochaine leçon, comment 


on à pu calculer et même mesurer le diamètre des 


Orbite d ‘Uranus 


Fig. 37. — La supergéanté € Aurigæ, 


Si cette étoile était ἃ la place du Soleil, elle engloberaït toutes 
les orbites planétaires jusqu’à celle d’Uranus. 


étoiles, mais je n’attendrai pas davantage pour vous 
parler de quelques géantes remarquables. 


| 
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Capella, par exemple (classe G) a un diamètre 
égal à 12 fois celui du Soleil. C'est peu de chose 
pourtant en comparaison d’Aldébaran et de Bétel- 
seuse, qui mesurent respectivement 60 et 290 fois 
le diamètre de l’astre du jour! Mais ce sont encore 
là des chiffres tout à fait mesquins, à côté de ceux 
que l’on a trouvés en 1938 pour la composante 
principale de l’éloile double € Aurigæ (constellation 
du Cocher), 

La densité de cette composante est le milliardième 
de celle du Soleil — à peu près le milionième de la 
densité de l’air. Son diamètre est 8.000 fois le diamètre 
solaire : il contiendrait tout le système solaire jusqu’à 
l'orbite d’'Uranus ! (fig. 37). 

Le plus bizarre, c’est que la Llempéralure de cette 
éLoile est de 1.300° seulement, ce qui fail que € Aurigæ 
esLl un astre de la classe M, dont la plus grande parlie 
de l’énergie est dans l’infra-rougc. On n’a pu l’éludier 
que grâce à des plaques spéciales sensibles au rouge, 


οἵ au couple thermo-électrique. 


34. Le diagramme de Russell. 


Rassemblons maintenant en un lableau toutes les 
connaissances que nous avons acquises sur les étoiles 
grâce à leur spectre : 


ROUSSEAU. — Astrophysique. 8 
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CARACTÈRE GÉNÉRAL lyEMPÉtA- LTOILIE- 
CLASSE des CONS Le ND 
spectres ΤΙ ΠΝ ΤΡ 
O raies de l'hélium 
OCR RS ET 25.000 Bleue 
B raies de J'hélium 
Προ. LEUR. οἱ 15.000. Bleuc Rigel 
A raies de fhydro- 
gdnes. 2x ...] 10.000 | Blanc- Véga 
FF raies du calcium bleuâtre 
10 η οι τυ. 7.5 000} Blanche | Procyon 
G SDROIALLORE. 22 6.000° | Jaune Capella 


᾿ 
sp. des taches 50- 


K laires .....:..[ 4 000 | Orangée | Arcturus 


M bandes de l’oxyde 
de titane ......} 35000 | rouge | Antarès 


2.000} Rouge 


Que, tout le long de la série principale, de O à M, la 
température des étoiles aille en décroissant, c’est un 
fait que l’on interpréla longtemps comme marquant 
une évolution normale. « Une éloile, pensail-on, com- 
mence par être blanche ct très chaude ; puis sa tem- 
péralure diminue ; sa couleur passe au jaune, ct sa vic 
s’achève à l’état de naine rouge relativement froide. » 
Malheureusement, la réalité est beaucoup plus com- 
pliquée ; le célèbre astronome américain 11. N. Rus- 
SELL S'en apcrçut le jour où il eut l’idée de construire 


que, là où il y a des ha- 
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le diagramme que vous verrez ci-dessous (fig. 38). 

Sur ce diagramme, on porte, en abscisse, la classe 
spectrale et, en ordonnée, Ia magnilude absolue. 
Chaque étoile cst donc représentée par un point. 
Vous pourriez croire que ces 
points sont dislribués au 
hasard sur Loute létendue 
du graphique. Eh bien! 
Pas du tout. Regardez la 
figure. Pour simplifier, on 
a remplacé tous les points 


par des hachures, de sorte 


Classes spectrales 
A F G K 


chures, il y a des étoiles, 
et Ἰὰ seulement. l'ig. 38. — Diagramme 
Les résultats du para- τύπος 

graphe 32 s’éclairent alors. Dans les classes B ct A, les 
étoiles sont groupées en unc seule branche, la branche 
des géantes — en meltant ἃ part la petile branche des 
supergéantes peu nombreuses. À partir de la classe F, 
il y a une séparation, et celle séparation οδί de plus 
en plus marquée, une branche allant vers les géantes 
de plus en plus brillantes, l’autre branche vers les 
naines de plus en plus petiles. Hors ces deux branches 
et celle des supergéantes, il n’y a pas d’éloiles : ce sont 
des zones interdites. Nous verrons bientôt quelle leçon 
nous devons en tirer au sujet de l’évolution des étoiles, 
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CINQUIÈME LEÇON 
LA CHALEUR DES ASTRES 


35. La loi de Stefan et la température du Soleil. 

Savez-vous ce que l’on appelle un corps noir ? 
Un corps noir, c’est un corps qui absorbe Loules 105 
radialions qu’il reçoit, par excimple un four bien clos, 
avec un pelit trou pour regarder à l’intérieur. Le corps 
noir théorique a une grosse imporlance en astrophy- 
sique, car on a pu en établir 105 lois précises οἱ calculer 
ainsi la tempéralure des astres. 

La première loi qui gouverne les corps noirs est la 
loi de STEFAN, énoncée par ce physicien viennois en 
1879 : L'énergie rayonnée par un corps noir est pro- 
portionnelle à la quatrième puissance de sa tempéra- 
ture absolue — c’est-à-dire de sa température comptée 
à partir de —--2739, Si, par exemple, la température 
double —- est muilipliée par 2 — l'énergie rayonnée 
est mullipliée par 2 X 2X 2x 2 = 24 -- 16. Appclons 
11 celle énergie, a une certaine constante et T la tem- 
péralure absolue (1). La loi de Stefan s'exprime ainsi : 

É, = a'rt, 
1. Quand la température absglue est de 1°, l'énergie cor- 


5, | 
respondante est de on t'gs par seconde et par centi- 
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EL maïinlenant calculons la température du Soleil! 
Chaque unité de surface de F’astre du jour rayonne 
une quantité d'énergie égale à : a Τὰ, Or, si nous dési- 


l'ig. 39 — L'énergie solaire. 


Tout le rayonnement solaire peut être considéré comme 50 
répandant sur la surface intéricure d’une immense sphère, 
ayant pour centre le Solcil οἱ pour rayon la distance Terre- 
Soleil. 


gnons par R le rayon du globe solaire, sa surface est 
égale à 4 x R?. La quantité d’énergie rayonnée par la 
surface solaire Toul entière est donc : 


ad’ xXArR3 = 4 π|32αᾳ 1. 
mètres carré l’our une température 1, l'énergie est de 


5,72 se ù ἃ 5,74 
X T1. C'est cette Macon Te que l’on a désigné 


100.000 100.00 


ici, pour simplilier, par la lettre a. 
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Toute cette énergie se disperse dans l’espace. Nous 
autres, qui sommes à la distance d du Soleil, en rece- 
vons une infime parcelle, à peu près 2 pelites calories 
par cm et par minute : c’est la constante solaire. À 
cette même distance d, tout le reste se répand sur la 
surface d’une immense sphère ayant pour centre 
le Soleil et de rayon d (fig. 39). Comme la surface de 
celle sphère est égale à 4 π d?, ct que chaque cm' en 
reçoit 2 pelites calories, vous voyez que la surface 
totale de la sphère reçoil : 


208]. x 4 π ἰδ = 8 x d? pelites calories. 
Toute cette énergie reçue cst égale à lénergie 
rayonnée, c’est-à-dire que : 
δι πη ii © Ste NL 
Nous en tirons, après simplificalion : 


2 d? 
R° «a 


"4 


et T par l’exlraclion d’une racine quatrième : 


De R° a. 
Vous voyez que, connaissant le rayon du Soleil 
(R — 695.000 km), la distance du Soleil à la ‘Terre 
(ἃ — 1149.500.000 km) et la constante a, on peut cal- 


culer la température superficielle de notre grand 
luminaire, On trouve ainsi ; T = 5.860. 
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D'ailleurs, l’expérience montre que la loi de Stefan 
fournit Loujours une valeur inférieure À la température 
réelle. Effectivement, celle du Soleil avoisine plutôt 


°6.5000 absolus. 


36. La température des planètes. 


On peul calculer la température des planètes à 
l’aide de la même méthode. Toutefois, les chiffres 
oblenus n’inspirent pas une très grande confiance, 
parce que l’énergie rayonnée par les planètes a une 
double origine : d’abord la lumière et Ja chaleur 
solaires, que leur surface réfléchit; ensuite leur chaleur 
propre, très faible et invisible, naturellement, mais 
qui n’en apporle pas moins une correction sérieuse 
aux Valeurs déduiles de la loi de Stefan. 

Vous êles étonné que les planèles émetlent un 
rayonnement? « Je croyais, diles-vous, qu’elles bril- 
laient seulement de la lumière solaire réfléchie ? » 
Eh bien ! Vous avez raison, mais reprenons l’exemple 
du morceau de fer dans Je feu de la forge. Quand ἢ 
commence à se refroidir, il passe du rouge clair au 
rouge sombre, puis il devient noir et cesse de briller. 
Pourtant, même à ce moment-là, vous vous garderez 
bien d’y toucher, car il est encore porté à quelques 
centaines de degrés ! Il a beau être obscur, il rayonne 
encore de l'énergie, mais de l’éncrgie invisible, én/ra- 
rouge. 


ES —————— 
tnt a 
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Vous comprenez alors que, si l’on veut évaluer juste- 
ment la température d’une planète, 1] faut tenir 
compte, non seulement de la chaleur solaire qu’elle 
reçoit, mais aussi de celle qu’elle tire de son sein propre. 
Et c’est la mesure de cette dernière que permet le 
couple thermo-électrique. 


Braquons sur la planète notre télescope muni du 
couple. Ce que nous obtenons et mesurons, c’est le 
rayonnement planélaire total, R, somme du rayonne- 
ment solaire réfléchi et du rayonnement planétaire 
propre, que nous bapliscrons respectivement Ἡς et 
Ηρ. Inlerposons ensuite une petile épaisseur d’eau 
entre le télescope et le couple. Cette eau intercepte 
tout rayonnement infra-rouge et ne laisse passer 
que le rayonnement visible — donc le rayonnement 
solaire réfléchi Rs, dont nous obtenons ainsi la mesure 
exacte. Comme nous connaissons Εἰ et Ἐς, une simple 
soustraction nous donne le rayonnement planétaire 
propre R» : 

Rp = ἢ — Rs. 


Ces températures mesurées, qui licnnent compte, 
par conséquent, du rayonnement planétaire, sont 
indiquées par le tableau ci-dessous (2° ligne). Elles 
sont dues ἃ PETTIT οἱ NicHoLson. La première 
ligne donne les températures calculées par la loi de 
Stefan, 
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Temp. mes.|4170| 57 | 12|—1381--153 ἘΝῚ 


Ne soyez pas trop étonné de la température formi- 


dable atiribuée à Mercure : elle est mesurée au point 


qui a le Soleil au zénith, et son globe tourne toujours 
le même hémisphère au brûlant Phébus. Pour la Lune 
aussi, on mesure la température d’un sol longuement 
échauffé par le Soleil et l’ayant au zénith. Le rayonne- 
ment d’Uranus et de Neplunc n’a pas pu être apprécié 
de la même façon, mais on a toutes raisons de croire 
que le thermomètre n’y monierail pas au-dessus de 
—1709. Sur Pluton enfin, l’ullime planèle du système 
solaire, probablement marquerait-il à peine ——2000... 
37. La température des étoiles. 

Il s’agit maintenant de la température des éloiles, 
el c'est une aulre paire de manches. Pourtant, vous 
allez Voir que ce ne sont pas les procédés de mesure 
qui nous manquent. 

Revenons donc encore une fois à notre morceau de 
fer qui, la température du feu de forge augmentant, 


devient rouge, puis blanc. C’est une constatation 
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très instructive, d’où nous tirerons cette loi : la cou- 
leur de la lumière émise — ou sa longueur d’onde — 
est liée à la température. Puisque cetle couleur 50 
déplace du rouge vers le violet à mesure que la tempé- 
ralure s’élève, c’est que la lon- 
gueur d'onde À diminue quand la 
température T augmente. C’est 
une loi à laquelle le grand phy- 
sicien allemand PLANCK a donné 
une forme mathématique en 1897. 
La loi de Planck nous permet de 
construire les courbes que vous 
voyez sur la figure 40. Ces courbes 


représentent la répartilion de 


Fénergie dans le spectre quand la 
Fig. a AREA température varie. Sur la courbe 

marquée 4.000, par exemple, le 
sommet (de la courbe est dans le rouge : cela signifie 
que la partie du spectre qui présente le maximum 
d'intensité, d’énergie, est le rouge. Pour 8.000, Ic 
sommet est reporté dans le violet. 

Comment se sert-on de ce réseau de courbes pour es- 
timer la iempérature desétoïles? Eh bien! Tlfautd’abord 
rechercher quelle parlie du spectre stellaire est la plus 
intense, en dessinant la courbe représentant la variation 
de l'énergie dans tout le spectre. Puis on cherche, parmi 


les courbes de Planck, celle qui s’en rapproche le plus. 
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La température de cette dernière est celle de l’étoile. 

D'ingénicux physiciens se sont même tenu le raison- 
nement suivant : « En somme, je simplifierais énor- 
mément Ie problème si je pou- 
vais lirer la température de la Étoiles Ὁ 
comparaison entre l'intensité 


de deux portions du spectre... | BPentaute 


Est-ce que je ne peux pas com- 
parer l’intensité du jaune, par 
exemple, à celle du violet ? 


Rigel 
Si, οἱ la chose est d’aulant 
plus possible que l’intensité γέρα, Sirius 
de l’étoile dans le jaune m'est τὰν | 
Ν air 
donnée par sa magnitude vi- | 
| - “ Ppacyon. Soleil 
suelle, et son intensité dans née 
τ Arclurus 
le violet par sa magnitude ΠΡ PL 
ares 
photographique. Autrement Flamme du gaz 


dit, la {température üe l’étoile -- 


doit pouvoir s’exprimer en 
fonction de son indice de colo- 
ration... » Grâce à l’indice de 


Fig. 41, — La Lempéra- 
ture des éloiles. 


coloralion, on arrive, en effet, à connaître la tempéra- 
Lure. Je ne vous ferai pas le détail du calcul et me 
contenterai de vous donner la formule, duns faquelle, 
comme (d’habitude,; 1 désigne l'indice de coloration : 


ER 7200 
PAT ROIS 
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II y ἃ encore un troisième moyen de calculer la tem- 
pérature stellaire. Au lieu de mesurer magnitude 
visuelle et magnitude photographique et d’en déduire 
l'indice de coloration, on peut estimer, à l’aide du 
couple thermo-électrique, la magnitude radiométrique 
de l’étoile dans deux régions de son spectre. La diffé- 
rence de ces deux magnitudes radiométriques donne 
quelque chose de semblable à un indice de coloration, 
que l’on appelle, par analogie, un indice de chaleur. 
EL l’on peut encore en conclure la température. 

Vous trouverez, dans le tableau ci-après, pour une 
demi-douzaine d’étoiles-types, d’abord le spectre, 
puis la température calculée par la formule ci-dessus, 
enfin la tempéralure mesurée par les recherches radio- 
métriques de PETrTir et NicHozson (fig. 41). 


Arcturus | 


SPECTRE 


Temp. 
calculée.|21.8002!/15.600, 8.050 | 5.310 | 4.320 | 3.130 


Temp. 
radiom .| 9.4000/11.000 | 7.280 | 5.460 | 4.060 | 2.950 
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Vous voyez que les deux méthodes donnent des 
résultats concordants pour les classes F à M, mais 
qu'il n’en cst pas de même pour les classes B ct A. 
Pour RiGEz, notamment, les valeurs sont absolument 
incohérentes. D'où provient ce fâcheux désaccord ? 

Dans les éloiles F à M, qui sont assez denses, le 
rayon lumineux nous arrive seulement de leur pholo- 
sphère, c’est-à-dire d’une couche de étoile bien déli- 
mitée, où l’on peut considérer la température comme 
uniforme. Au contraire, pour les étoiles B et À, qui sont 
des astres très chauds et très peu denses, la pholo- 
sphère n’est pas aussi bien définie, et le rayon lumi- 
neux vient de couches situécs à différentes profon- 
deurs. Il se passe alors la même chose que lorsque vous 
plongez un thermomètre dans un bain sans avoir 
soin «dl’agiler l’eau : le liquide est, ici, très chaud, 
οἱ Ià ἃ peine tiède, de sorte que la température que 
vous lisez n’a pas grande signification. On ne peut 
pas agiter les étoiles pour en prendre Ia tempéralure, 
mais On a inventé une autre méthode, qui supplée 
aux deux autres dans le cas des étoiles B et A. 


38. Les températures d’ionisation. 


Quand on inflige à un corps un traitement trop 
brutal, par la’ chaleur ou léleciricité, par exemple, 
vous savez déjà qu’il se produit une catastrophe 


dans certains des atomes du corps : un électron peut 
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en être arraché et l’atome est ionisé. Pour le calcium, 
par exemple, c’est entre 4.500 et 7.000° que les atomes 
perdent le plus facilement leurs électrons; pour le 
magnésium, c’est vers 10.000°. Que l’on observe alors 
les raies du spectre stellaire ; de leur intensité plus 
ou moins grande, on déduira qu’il ÿy ἃ une plus ou 
moins grande proportion d’atomes ijonisés et, par 
conséquent, que la tempéralure cest plus ou moins 
élevée. L’astrophysicien hindou MEan NAD SArA a 
lait la premicre application de celte méthode en 1920, 
ce qui ἃ permis d'obtenir les températures de nom- 
breuses éloiles O, B οἱ A. Voici les moyennes de ces 


trois classes spectrales : 


CLASSE O O B A 
(supergéantes) 


Température.! 25.0000 35.000 15.000 10.00 


Nous pourrions ajouter à ce tableau les étoiles qui 
forment les noyaux des nébuleuses planétaires, amas 
gazeux en forme de disques, et qui montent, paraît-il, 
jusqu’à 150.000 degrés ! 


39. Le diamètre des étoiles. 


La théorie du corps noir est décidément pleine de 
ressources | C’est encore la loi de Stefan, en effet, 
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qui va nous perimellrfe mainlenant de calculer le 


‘diamètre des étoiles. 


Souvenez-vous de Ia manière dont nous avons 
évalué la température du Soleil (par. 35). Eh bien ! 
Reprenons exaclement le même raisonnement, en 
désignant cetle fois par TL et KR la température 
absolue et le rayon de l’étoile, et par ἃ sa distance. 
Malheureusement, 1] n’est plus question de la constante 
solaire égale à 2 pelites calories, mais le couple thermo- 
électrique nous indique quelle quantité d’énergie 
stellaire —- appelons-la g — reçoit une surface de 1 cm? 
placée sur Terre. Comme dans le cas du Soleil, nous 
pouvons donc égaler la quantilé d’énergie rayonnée 
par l'étoile et la quantilé reçue par une sphère centrée 
sur elle et de rayon d : 


Dole αὐ τ ἐπὶ RE 


Après simplification, nous en tirerons le rayon «ie 


l'étoile : 


40. Comment on mesure le diamètre des étoiles. 


La mesure directe du diamètre des étoiles est l’une 
des plus belles réussites de la science. Elle montre que 
les parties les plus inattendues de la Physique concou- 
rent pour résoudre les questions les plus élevées de 
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l’Astronomie, C’est 14 théorie des interférences (1) 


qui va nous donner ici la clé du problème. 


Regardez la figure 42, dessin À. Ce dessin représente _ 


un télescope, dont le miroir ΠΗ est couvert d’un écran 
AB. Cel écran est lui-même percé de deux fentes 
reclilignes L et L”. Pointons notre télescope exacle- 


ment sur le bord l’une étoile. Les ondes lumineuses 


Ifig, 42, — La mesure in{terférentielle du diamètre des éloiles. 


venues de ce bord pénèlrent normalement dans le 
tube, touchent les fentes juste au même moment et, 
réfléchies par le miroir, ressortent par les fentes sous 
forme d’ondes concenlriques qui se concentrent au 
foyer 1ἡ, Il y ἃ donc, à ce foyer, interférence, et on y 
observerail la succession de franges lumineuses et 
obscures que vous connaissez. 


Occupons-nous ensuile du rayon lumineux issu de 


1, Pour comprendre la physique, ὃ 98. 


D 


| 
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l’autre bord de l'étoile. Il arrive dans l'instrument 
un peu obliquement, comme le montre le dessin B. 
Il ne rencontre pas les deux fentes au même moment. 
Après réflexion sur le miroir, il Lombe aussi au foyer F, 
où il donne naissance à un second système d’inter- 
férences. Ce second système ne coïncide pas avec le 
premier, et il a pour effet de le brouiller. 

Mais supposons que nous nous arrangions pour 
qu’une frange lumineuse d’un système ccincide avec 
une frange obscure de l’autre. Cela signifie que les 
chemins des deux rayons lumineux diffèrent d’une 


À 
demi-longueur d'onde, 501 τος. L’angle « de ces deux 


rayons est l’angle L’ LH et, vu la petilesse de cet 
angle, nous pouvons écrire : 
ΓΗ λ 


LL’ = > : LL 


ou, en désignant par d la dislance LL’ des deux fentes : 


À 
Meme. 
2 d 
Cela signifie que la distance angulaire ἃ des deux 
bords de l’éloile — Iaquelle n’est aulre que son dia- 
mèlre apparent — esl connuc quand on possède la 


longueur d’onde À οἱ la distance d des deux fentes. 
Une fois en possession de ce diamètre apparent 
et connaissant la distance de l’étoile, il est très aisé 


ROUSSEAU. — Astrophysique. 9 
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de calculer le diamètre réel. En effet (fig. 43) soient 
S le Soleil et E l'étoile. Le diamètre DD” de cette étoile 


est vu du Soleil sous l’angle «, et la distance SE cst 


connue. Une circonférence de centre 5. et de rayon 


Fig. 43. — Calcul du diamètre des éloiles. 


égal à SE aurait pour longueur 2 x x SE. Cette cir- 
conférence vaut 360°. Par conséquent, 1 degré est 
360 Fois moins long, ct un arc de α degré a pour lon- 


gueur : 
2r' SE AIX 2x 


360 

Si l’on exprime SE en rayons solaires et αἱ en 
fraclion décimale de degré, on arrive ainsi ἃ éva- 
luer le rayon de l'étoile en foncelion de celui du 
Soleil. 

Le Français IfrzEAU eut, le premier, l’idée de cette 
ingénicuse méthode, qui fut appliquée avec succès 
par l'Américain MicHELsoN au Mont-Wilson en 1920. 
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Vous lirez dans le tableau suivant le rayon R de 
quelques étoiles, les uns déduits des mesures interfé- 
rométriques de MicHELSON ct de son collègue PEASE, 
les autres calculés théoriquement (par. 40). Tous ces 
rayons sont mesurés en fonction de celui du Soleil. 


me = -- — = —— ee -- -- LR ln 
--------- — Ὡς --------- --- 


| Bételgeuse| Antarès | Aldébaran! Arcturus 
| 


# 


EE --ἀἶτε 


Diam. appar. 
mesuré ...| 077,047 | 0’’,040 | 0’/020 | 0’’,022 


R mesuré, .. 290 


Signalons que le diamètre de Bételgeuse οἱ d’Antarès 
paraît subir des variations, qui sont peut-être dues à 


des pulsalions de ces astres. 


Comme le miroir de 2 m. 54 n’était pas encore assez 
large pour l'écartement des fentes, il fallut remplacer 
celles-ci par deux pelils miroirs placés en dehors du 
tube et distants de 6 m. 


SIXIÈME LEÇON 
LES RÉVÉLATIONS DES RAIES SPECTRALES 


41. Le principe de Doppler-Fizeau. 


Le principe de Doppler-lizeau, qui est d’une si 
extraordinaire fécondilé en astronomie, naquil d’une 
simple remarque faite en 1842 par l’astronome tchèque 
DoprPLer, et dont le physicien français KIZEAU sut 
tirer, quelques années plus tard, un merveilleux parti. 


Imaginons en 5. (fig. 44) une source lumineuse, οἵ 


Fig. 44 — Principe de Doppler-Fizeau. 


supposons-nous placés dans Ja direction de Ὁ. La 
source émet des ondes qui, en une seconde, parcourent 
Ja distance SA, égale à 300.000 km. Si SA comprend 1 
ondes, chacune ayant une longueur À, nous en dédui- 
sons la relation : V = πλ (V étant la vilesse de la lu- 
mière), relation qui a déjà élé établie dans Pour com- 
prendre la Physique. 

Supposons maintenant que la source S ne soit plus 
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fixe, mais qu’elle se rapproche de O avec Ja vitesse v. 
Au bout d’une seconde, quand la première onde issue 
de S est déjà parvenue en A, S est arrivée en S’. La 
longueur SS” est donc égale à la vitesse v, et la lon- 
guecur ΒΑ à V — pv. Par conséquent, les n ondes émises 
en une seconde Liennent dans cel intervalle S’A ce 
que nous Écrirons : 
Υ — ν = πλ' 

Nous écrivons : À” et non À, car, pour lenir entre 5' 
ct À, 1] faut bien que chacune des n ondes soit plus 
courte, Comme plus les ondes lumineuses sont courtes, 
plus elles tirent sur le violet, nous en concluons que 
la source S doit nous paraître un peu plus violette. 
Si, au lieu de se rapprocher de nous, S s’en éloignait, 
les ondes devraient, au contraire, s’allonger, et la 
lumicre nous semblerait tirer sur le rouge. 

De la relation : V — πλ et de la relation : V — p == 


nÀ’, tirons la valeur de n : 


V ν---ν 
he 7 Ri= ἌΡΗ UT 
identifions ces deux valeurs : 
V ἢ V — D 
Ross CT 


Les propriétés des proportions nous permettent 
d'écrire cette égalité sous la forme : 
Ὄπ τον 
À V 
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puis : 
À" — À V—D—V 
Fe V 
Nous ne considérons, dans cette équation, que la 
valeur absolue de v et convicendrons de l’affecter du 
Signe + si la source s'éloigne de nous, du signe — si 
elle s’en rapproche. Avec celte convention, nous arri- 


vons à la formule : 
= ne TE | 
À Val 
Vous pensez peut-être pouvoir calculer ainsi la 
vilesse d’unc auto qui vient vers vous, simplement 
en braquant voire spe:troscope sur ses phares ? 
Détrompez-vous. Supposez que les phares donnent 
une lumière jaune, de longueur d’onde égale, par 
exemple, à 6.000 angstrôms: (1), et que la voilure 
marche à 108 km à l’heure, c’est-à-dire 30 m. à la 
seconde. Vous en déduisez que : 
JDE 30 1 
Ν 5300.000.0Ὼ0 0 10.000.000 
Les longueurs d’onde ne sont altérées que du dix- 
millionième de leur valeur : il n’y a pas de spectro- 
scope susccp'ible d'apprécier des déplacements aussi 
petits, puisque les instruments les plus modernes ne 


permettent d'aller que jusqu’au millième d’angstrôm. 


1, 1 angstrôm vaut 1 /10.000.000 de millimètre. 
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42, La vitesse radiale des étoiles. 

Aucune étoile n’est immobile ; toutes se déplacent 
à des vitesses qui peuvent atteindre des centaines de 
kilomètres à la seconde. 

Supposons-nous placés en O (fig. 45), et regardant 
l'étoile E. La vitesse ν 
de cette étoile peut être 
décomposée en deux 
vecteurs, l’un : v, sclon 
le rayon visuel, l’autre : 


Uy, perpendiculaire au 


premier. La composante 


ΕἸ, 45. — Vilesse des éloiles. 


vr de la vitesse cst ap- 
pelée vilesse radiale de l'étoile, et la composante δὲ 
vilesse tlangenlielle. Il cest relativement facile de 
mesurer θὲ, en comparant deux pholographies prises 
à quelques années d'intervalle ; on se sert, pour 
cela, d’un appareil nommé blink-microscope (fig. 46), 
dans lequel on place les deux clichés et qui permet, 
à premiére vue, de déceler le déplacement stellaire. 
Pour calculer les vitesses radialcs, on emploie le 
principe de DoPpLER-FIZEAU. On photographie le 
spectre de l’étoile à côté d’un spectre de comparaison 
obtenu en laboratoire, et l’on mesure le décalage des 
raies des deux spectres (fig. 47). On arrive ainsi à une 
précision de 0,5 km-seconde. 


Exemple. — L'une des éloiles les plus proches de 


LE 


gas db 4 
τῆ." 


Li 


fil 


POSE | ἢ 
ἜΝ; 


᾿ 
ὶ À 
: 


Fig. 46. — Le blink-microscope. 


pris, par exemple, 
ativement. Si une 


gion du ciel 


les regarder altern 
itesse tangentielle, 


me ré 


ê 


hés de la m 
l’oculaire permet de 


το 


= 


. 
“ 


il deux cl 
à un an d'intervalle 


On place sur l’appare 
é 


elle paraît alors 


toile s’est déplacée par suite de sa v 


sautiller. 
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nous est l’étoile 21.185 du catalogue de LALANDE, 
de 8° magnitude apparente. Proposons-nous de cal- 
culer sa vitesse radiale. Adaptons le speclrographe 
à notre télescope et braquons celui-ci sur létoile. 


E‘ig, 47. — L’effel Doppler-Fizeau sur la Nova Iferculis. 


Cette photograpine, prise par Mo D’AzamBuJa à l’Obser- 
vatoire de Meudon Je 9 février 1935, montre les spectres 
superposés de la Nova (en haut) apparue le 13 décembre 1934 
dans Ja constellation d’Hercule, et de Véga (spectre de 
comparaison), Remarquer le décalage des raies d’absorp- 
Lion de l’un à l’autre. On en déduit, pour les gaz de la Nova, 
une vitesse radiale de —354 km /seconde, celle de Véga 
n'étant que de —14 km /scconde. 


Photographions le spectre de comparaison el mesurons 
le décalage des raïcs. Pour la raie du sodium, par 
exemple, dont la longueur d'onde est 5.893, cel écart 


est de 1 angstrôm, 709. Donc : 
ἢ 


NE 00! 


Reprenons la formule du paragraphe précédent : 
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En remplaçant les lelires par leur valeur, nous 


oblenons : 
1.709 U 
5.893 300.000 


d’où nous tirons : 


1.709 X 300.000 
nr GS ΗΓ ταν τὶ 87 km-scconde. 
Comme le décalage s’effectue du côlé du violet, 
nous en concluons que l'étoile s’approche de nous à 


la vitesse de 87 km par seconde. 


43. Etoiles doubles spectroscopiques. 


Il existe certaines étoiles doubles dont les compo- 
santes sont tellement serrécs que la lunette est impuis- 
sante à les séparer. 15} bien ! Dans ce cas encore, 
c’est le principe de Doppcer-FizEAU qui permet la 
séparation, οἵ même la délerminalion de l’orbite. 
. En effet, comme ces deux composantes tournent 
autour de leur centre de gravité commun, à cerlains 
moments elles se rapprochent de nous, à d’autres 
moments elles s’en éloignent. Ces déplacements aller- 
natifs doivent donc se traduire par une oscillation 
régulière des raics de leur spectre. C’est bien ce que 
l’on observe. 

La plus belle de ces éfoiles doubles spectroscopiques 
est Capella, de la constellalion du Cocher. Capella 
est formée de deux étoiles, dont l’une a une masse 
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égale à sept fois celle du Soleil, et l’autre à trois fois. 
Ces deux astres gravitent l’un autour de l’autre en 
104 jours, et le rayon de leur orbite est de 
127 millions de km. Nous voyons ces 127 millions 
de km sous un angle de 0,053. La distance de 
Capella est voisine de 16 parsecs, soit 52 années- 
lumière. 

On connaît aujourd’hui plus de 1.000 étoiles doubles 
spectroscopiques. Pour la moitié, à peu près, on a 
calculé les orbites. La plupart de celles-ci sont compa- 
rables aux orbites planétaires. Souvent, les périodes 
de révolution se comp'ent par jours, ou même par 
heures — c'est le cas de W de la Grande-Ourse, qui 
opère sa révolution en 8 heures. 

L'Etoile Polaire est une étoile double très curicuse : 
c'est d’abord une étoïle double visuelle, puisqu'elle 
possède un compagnon découvert par IERSCHEL, 
à la distance angulaire de 18””,2 ; c’est aussi une étoile 
spectroscopique multiple, car clle consiste en deux 
astres qui tournent l’un autour de l’autre en 4 jours, 
el en un troisième qui tourne autour du couple en 
12 ans. 

La distance angulaire des composantes de ces 
couples spectroscopiques a pu, dans certains cas, être 
confirmée par la méthode interférentielle expliquée au 
paragraphe 40. On vise alors, non plus le bord de 
l'étoile, mais l’une des composantes. Sa lumière 
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arrive dans le télescope un peu obliquement et l’on 
peut déduire l’écart angulaire de la distance des deux 


fentes. 


44. Etoiles variables à éclipse. 


Il peul se faire que notre rayon visuel soit juste 
situé dans le plan de 
l'orbite de l’éloile double 
(fig. 48). Alors, à cha- 
cune de ses révolutions, 
l’éloile ἘΠ᾿ passe devant 
l’éloile ἘΣ, Si E’ est un 


Fig. 48. — Eloile variable astre relativement 
à éclipse. 


obscur, il éclipse E, par- 
ticllement ou totalement. C’est la calégorie des 
binaires à éclipse. 

L'exemple le plus fameux en est Algol, de la constel- 
lalion de Persée. Algol est 
constilué par un astre bril- 
lant ΕΣ, et un autre qui 
l’est moins, E’, el tourne 
autour de lui en 69 hcurcs 
(Πρ, 49). L’éclat d’Algol 
est donc la somme des 
éclats de E et de E. 
Vous verrez, sur la figure 50, sa courbe de lumière. 


Fig. 49, — L’éloile double 
ΑΛ σοὶ, 


Elle montre que la magnitude normale du système 
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est voisine de 2,3. À un moment, il y ἃ une chute 
brutale jusqu’à la magnitude 3,5 : c’est l’éclipse de E 
derrière Ε΄. Α un autre moment, il y a une autre 
petite éclipse, celle de Ε΄ derrière KE, 

Le catalogue des variables à éclipse comprend 
quelque 700 couples, avec des périodes allant de 


quelques heures à une dizaine de jours. L’un des plus 


ῳ 
D 
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Ὁ 
ὃ) 
© 
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16. 50. -- Courbe de lumière d’Algot 


intéressants csl 8 de la Lyre, dont les deux compo- 
santes se touchent presque et tournent autour de leur 
cenire de gravilé en 13 jours. La densilé de chacune 
de ces composantes cst si faible --- 1.000 fois plus 
que celle de l’eau ---- que, si nous élions dedans, 
nous ne vVerrions pas plus la malière de l’étoile que 
nous ne Voyons l’air qui nous entoure. 

Un mot encore sur les étoiles variables : les céphéides, 


qui sont si importantes pour la mesure des grandes 
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distances stellaires, ne sont pas des binaires à éclipse, 
mais des étoiles simples, qui se contractent et se dila- 
tent périodiquement. 


45. La rotation des astres. 


Vous connaissez à présent une parlie des ressources 
que l’on peut tirer du principe de DorPprEer-FiIZzEAU, 
ct vous n’êtes pas très élonné que l’on ail pu, par ce 
moyen, mettre en évidence la rotation des étoiles. 
Que l’on dirige le speclroscope sur une étoile, le bord 
qui s'approche de nous par l'effet de la rolalion doit 
provoquer un décalage des raies vers le violet, et le 
bord qui s’éloigne un décalage vers le rouge. Les raies 
doivent donc paraître élargies et, en éludiant allen- 
tivement leur contour, on parvient à évaluer la vitesse 
de rotation. Celle-ci n’esi pas très différente, en général, 
de celle du Soleil à l'équateur, 2 km /seconde. 

On n’a pas besoin de ce procédé pour connaîlre 
la vitesse de rotalion de la plupart des planètes, 
puisqu'elles nous présentent, le plus souvent, des 
taches très visibles, dont il suMt de suivre le déplace- 
ment. ΠῚ n’en est pas de même pour Vénus, toujours 
entourée de nuages impénétrables ct à laquelle on a 
tenté d’appliquer la méthode spectroscopique. Malheu- 
reusement, cela n’a rien donné : la rotalion est si lente 
qu’elle ne se lraduil par aucun décalage sensible des 
raies. En revanche, employée par SLiPmERr sur Uranus 
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en 1912 et par Moore et ΜΈΝΖΕΙ, sur Nepiune en 
1928, elle a conduit respectivement à des durées de 
10 h. 45 et de 15 ἢ. ὃ. 


46. Comment on étudie l’atmosphère de Vénus et 
de Mars. 


Quand nous avons parlé des spectres des planètes, 
peut-être avez-vous élé surpris de voir passés sous 
silence ceux de Mercure, de Vénus, et de Mars. C’est 
que, pour ces planèles-là, le problème est plus difficile, 
et voici pourquoi : 

Puisque les planètes ne brillent que de Ja lumière 
solaire réfléchie, cette lumière, avant d’arriver à nos 
spectrographes, doit traverser l’atmosphère solaire, 
celle de la planète et celle de la Terre. Quand le spectre 
de la planète est très caractérislique, comme celui de 
Jupiter, il est aisé de débrouiller le chaos des raics οἱ 
de désigner celles qui appartiennent à l’almosphère 
planétaire. Cela est aisé parce que l’almosphère 
d’une grosse planèle est très dense. Maïs celle de 
Mercure ou de Mars est si légère que son spectre ne 
montre pas la moindre différence avec celui de la 
Lune, qui, elle, n’a pas d’atmosphère du tout. 

La chose est, pour Mars, d’autant plus surprenante 
que l’on y voit des calottes polaires et des nuages, qui 
impliquent évilemment la présence de l’air et de l’eau. 


Il est donc certain que lespectre de Mars possède les 
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raies de l'oxygène et de la vapeur d’eau ; par malheur, 
elles se confondent avec celles de l’oxygène ct de la 
vapeur d’eau terrestres, d’où l'impossibilité de les 
distinguer. 

On a tourné clégamment la difficullé en photogra- 
phiant le spectre de Mars lorsque cetle planèle s’ap- 
proche de nous el lorsqu'elle s’en éloigne : comme les 
raies dues à l’air Lerrestre restent fixes, on doit pouvoir, 
en principe, séparer les raies marliennes, décalées 
alternalivement vers le rouge ct vers le violet par 
l'effet DoPrpzer-l'izEAU. Les expériences les plus 
récentes à ce sujet furent entreprises en 1934 par 
ADAMS et DUuNHAM. Leur spectrographe élait si sen- 
sible qu’il cût pu détecter 17/1000 de la quantilé 
d'oxygène contenue dans l’air terrestre. Or, même 
avec cet instrument, ils n’arrivèrent pas à séparer les 
raies. On estime donc qu’il n’y a, dans l’atmosphère 
marlienne, qu’un infime pourcentage d'oxygène, et que 
la proportion de vapeur d’eau y atteint à peine 5 ἢ. 100 
de ce qu’elle est dans l’almosphère terrestre. 

« AU contraire, penserez-vous, puisque Vénus a 
une atmosphère très épaisse, les savants ont dû en 
obtenir des speclres superbes ? » 

Eh bien ! Dans ce cas non plus, les savants n’ont 
pas été salisfaits. L'effet DoppLer-FiZEAU ne leur a 
pas permis de découvrir la moindre raie d’oxygène 
ou de vapeur d’eau atiribuable à Vénus. Le spectre 
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ne présente. outre le spectre solaire, que trois belles 
bandes siluées dans l'infra-rouge, que les physiciens 
s’évertuèrent longtemps à identifier. Ce sont deux 
autres Américains, ADEL el SLIPHER, qui trouvèrent, 
en 1934, la clé du mystère. IIS avaient découvert 
exactement les mêmes bandes en examinant le spectre 
de la lumière qui avail traversé un tube de 22 τη. 50 
de longueur, empli de gaz carbonique sous la pression 
de 47 atmosphères. Aussi en conclurent-ils que Vénus 
était entourée d’une enveloppe aérienne exclusivement 
formée de ce gaz mortel. Elle en conticendrait 10.000 


fois plus que la nôtre | 


47. Le calcium interstellaire. 


L’astronome allemand HARTMANN fut bien étonné 
le jour où, observant le spectre de la binaire spectro- 
scopique à Orion, il aperçut, au milieu des raies qui 
oscillaient régulièrement selon le mouvement des 
composantes, deux raies qui demeuraicnt obstinément 
fixes. C'étaient les raics H et K du calcium ionisé, 
Il supposa qu’elles provenaient d’un nuage de calcium, 
traversé par la lumière stellaire avant que celle-ci 
arrivâl à la Terre. Depuis 1904, on a acquis, en effet, 
la certitude qu’il existait, dans l’espace inter- 
stellaire, des nuages d’atomes de calcium qu’il ne faut 
pas confondre avec les nuages de poussières (8 7 
et 27). Il n’y aurait pourtant, dans l’espace céleste, 


RoussEAU. — Aslrophysique. 10 


140 POUR COMPRENDRE L'ASTROPHYSIQUE 


qu’un atome de ce corps dans un volume de 625 m® ! 
Au calcium, d’autres astronomes ont ajouté, plus 
récemment, le sodium qui, selon EDDINGTON, serait 
en quantilé cent fois moins grande que le calcium, 
et quelques substances dont les raies appartiennent 
aux atomes de potassium, de titane ionisé et de 
calcium. j 

Toute cette matière n'aurait guère qu’une densité 
totale de 1 gramme par 250 milliards de Καλϑ..... 


48. La récession des nébuleuses spirales. 


Nous n’en avons pas fini avec le principe de Dor- 
PLER-ÏIZEAU cl nous abordons maintenant la plus 
grandiose de ses applications. 

Les spectres pholographiques des nébuleuses spi- 
rales furent obtenus, à partir de 1912, par V. M. 81.:- 
PHER, à l'Observatoire américain de Flagstiaff. Ils 
montraient, dans la majorilé des cas, un décalage 
des raics vers le rouge. Interprété à la lumière du prin- 


cipe de Doppren-FizEAU, ce décalage signifiait un 


mouvement d’éloignement de la plupart des spirales. 

En 1925, on connaissait quarante-cinq de ces vitesses 
radiales, allant de 304 à 1.800 km /seconde, qui étaient 
presque toutes des vitesses d’éloignement. On pensa 
bien à les considérer comme la résullante des mouve- 
ments parliculicrs des nébuleuses et de celui du Solcil, 


mais comment expliquer qu'au lieu d’être distribués 
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au hasard, ces mouvemenis fussent tous effectués 
dans le même sens ? 

Le grand astronome américain HUBBLE montra, 
en 1929, que les vitesses radiales des spirales salis- 
faisaient à une relation algébrique très simple : la 
proportionnalité de la vitesse à la distance. Ainsi la 
vitesse d’une spirale distante de 1 million de parsecs 
est-clle de 550 km /seconde ; celle d’une spirale dis- 
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Fig. 51, — Relalion dislance-vitesse de Hubble. 


tante de 2 millions de parsces, de 1.100 kni /seconde, 


et ainsi de suite, Graphiquement, celle relation 


distance-vitesse esl représentée par une ligne droite, 


que vous trouverez sur la figure 51. 


La relation de HUBBLE a été vérifiée jusqu’à 240 mil- 


lions d’annéces-lumière. Les spectres photographiés 
dans ces condilions, à l’aide du grand télescope de 
2 m. 54 οἱ d’un objectif photographique ouvert à 
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F /0,35 (1), ont à peine quelques millimèlres de lon- 
sueur et nécessitent parfois des dizaines d’heures de 
pose. Leur catalogue, qui en contient près de 200, 
est dû presque entièrement à l’Américain HumMmaAsoNn. 
Les seules raies que l’on puisse discerner sur les agran- 
dissements de ces spectres sont les raies H et K. 
Vous les apercevrez sur les photographies de la 
figure 52. La plus grande vitesse que l’on en a déduit 
jusqu'ici est celle d’une nébuleuse apparlenant à un 
amas de la Grande-Ourse, située à 234 millions d’an- 
nées-lumière et qui parcourL 42.000 km par seconde ! 

Ce mouvement d’éloignement, celle récession des 
spirales, a été utilisé par l’Abbé LEMAITRE, de l’uni- 
versité de Louvain, et par EDDINGTON, pour bâlir 
la théorie de l’univers en expansion, lhéorie selon 
laquelle l’univers entier se dilaterait. On n’a pu, 
d’ailleurs, se prononcer jusqu'ici sur la réalité de ce 
phénomène, dont la vérification est juste « à la li- 
L'effet 


la seule explicalion 


mite » pour le lélescope du mont Wilson. 
effet, 
théorique possible : Ja Physique enseigne que 


Doppler n’est pas, en 
énergie X longueur d'onde = constante. 


Le décalage des spectres vers le rouge prouve que la 
longueur d’onde augmente et, par conséquent, que 


1 Pour fixer les idées, disons que les petits kodaks ordi- 
naires sont ouverts à F/6,5 et que seuls des appareils extré- 
mement coûteux atteignent F /1. 
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Le spectre du haut est celui du Soleil, dont les raies sont fixes ; 
les photographies de droite sont celles des nébuleuses, 
avec Icur distance en années-lumière. Celles de gauche 
montrent les spectres, chacun étant encadré par un spectre 
de comparaison. Les flèches indiquent le déplacement des 


Nébulcuse N.G.C. 385 : 5.600 km /scc, ; 
| N.G.C. 4.884 : 6.700 km /sec. ; 


ἢ 
t 
| 
. deux raies H et K. Les vitesses sont les suivantes : 


on : 19.000 km /sec 


Nébuleuse de l’amas de la Grande Ourse : 11.700 km /sec. ; 
| Nébuleuse de l’amas du I 
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l'énergie lumineuse diminue. Mais cette diminution 
peut avoir lieu, soit dans la nébuleuse clle-même — 
c’est alors un effet Doppler-lFizeau et un éloignement 
réel —- soil au cours du trajet de la lumière dans 
l’espace. On attend du télescope de 5 mètres du mont 
Palomar, centré en service en 1948, qu'il permette de 
se prononcer pour l’une ou l’autre hypothèse, ce 
qui modificra profondément, de tloule façon, nos 


idées sur la structure de l’univers. 


49. L'effet Zeeman et le champ magnétique des taches 
solaires. 


C’est en 1897 que le physicien hollandais ZEEMAN 
découvrit le phénomène auquel on a donné son nom. 
Plaçons une source lumineuse entre 165 pôles d’un 
puissant électro-aimant et cxaminons son spectre : 
nous remarquerons que 105 raies sont dédoublées, 
cl nous verrons même que l’écart de leurs compo- 
santes est proportionnel à l’inlensilé du champ magné- 
tique. C’est une cxpérience que firent, nolamment, 
Henri DesraAnDres ct le physicien PEror, en 1914, 
ἃ l'Observatoire de Meudon, dans un champ magné- 
tique de 70.000 gauss (1). 


Or, en 1908, Ie grand astronome américain HALE, 


1 Le giuss est l'unité de cham) magnétique, Les grosses 
dynamos de l'industrie donnent des champs de 10 000 à 
15.009 gauss, , 
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photographiant le spectre des taches solaires, s’aperçut 
que cerlaines raies élaient dédoublées, et montra 
qu’il s’agissait de l’cffet ZEEMAN. 

On sait maintenant que les taches sont le siège de 
champs magnétiques de 2.000 à 4.500 gauss. Ces 
taches vont généralement par paires, l’une étant un 
pôle positif, l’autre un pôle négatif. Le sens de la 
polarité est, du reste, inversé, quand on passe d’un 
côté à l’autre de l’équateur. Chose curicuse, il est 


inversé aussi à chaque minimum solaire, 


50. L’effet Einstein. 


« Il peut sembler raisonnable, écril EDppINGTON, 
de supposer qu’un atome en vibration est un type 
d'horloge idéal. » EINSTEIN nous enscigne que la durée 
de vibration de cette horloge dépend de la pesanteur 
à l’endroit où clle se trouve. La vibralion du sodium 
Solaire, par cxemple, doit nous paraître plus lente 
que celle du sodium lerreslre, parce que la pesanteur 
est plus grande sur le Soleil que sur la Terre. La masse 
plus ou moins considérable d’un astre doil donc se 
traduire, suivant EINSTEIN, par des vibrations plus 
lentes, donc par une fréquence moins élevée, donc 
par une augmentation de la longueur d’onde, donc, 
enfin, par un décalage des spectres vers le rouge. 

Désignons par M la masse d’un asire el par R son 


rayon; ce décalage doit donc être proportionnel à a : 
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Il doit être d'autant plus appréciable que M est plus 
grand et R plus petit. 

Tentée sur le Soleil, la vérification de l’effet Ε1Ν5- 
TEIN N’A pas donné de résultats bien probants, mais 
ADAMS est parvenu à l’oblenir sur la petite compo- 
sante de l'étoile double Sirius. Cette composante 
est un aslre extraordinaire : les mélhodes classiques 
avaient déjà permis de calculer son rayon — trois 
fois seulement celui de la Terre -— ei sa masse — les 
9 /10 de celle du Soleil — ce qui avait conduit à une 
densité fanlaslique 57.000 fois supérieure à celle de 
l’eau ! Un tel astre élail éminemment. propre à la 
vérificalion de l'effet cherché. Une fois déduit .’effet 
DoPpPLER-FIZEAU QAû à la vilesse radiale, ADAMS 
isola l'effet EINSTEIN, et la valeur qu’il en tira pour 
la masse concorda bien avec celle que l’on connaissait. 


Nous emploicrons l'effet EINSTEIN dans la pro- 


chaine leçon, pour estimer la masse de cerlaines étoiles 


naines, analogues au Compagnon de Sirius, de très 
faible volume et de masse considérable. 


SEPTIÈME LEÇON 
L'INTÉRIEUR DES ÉTOILES 


51. Les forces en présence. : 


Un jour, conversant d’Astronomie avec un ami, 
j'eus l’occasion de lui rappeler que les étoiles n’étaient, 
au fond, que d’énormes bulles de gaz. « Non, s’insurgea 
mon ami, vous ne me convaincrez jamais de cela! 
On m'a appris autrefvis, en Physique, que l’une des 
propriélés essentielles des gaz élait leur expansibilité : 
ils remplissent tout l’espace qu'ils ont devant eux. 
A qui ferez-vous croire qu’un gaz puisse se contenter 
de former une boule régulière, une sphère parfaite, 
au lieu de se répandre dans l’étendue cosmique ? — 
Vous oubliez, répondis-je, que les gaz, comme tous 
les corps, sont pesants et que c’est l’attraction mu- 
tuelle de leurs particules qui les rassemble en un point 
de l’univers pour y constituer les étoiles. L’almosphère 
terrestre en est un autre exemple ». 

C’est, en effet, la gravitation, la pesanteur, qui 
donne aux astres Icur consistance et leur confère la 
forme sphérique. C’est elle qui répartit leur matière 
en couches concentriques, où la pression est de plus 
en plus élevée en descendant vers l’intérieur. Quelle 
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doit être cette pression au centre du Soleil ? Sans doute 
de l’ordre du milliard d’atmosphères. Que la matière 
soumise à ces condilions puisse encore se Larguer du 
titre de gaz, voilà peut-être qui vous fait tiquer, 
vous aussi ? Mais réfléchissez un peu. 

Si une étoile, le Soleil, par exemple conserve une 
forme stable, c’est qu’elle est en équilibre. Or, une 
couche intérieure quelconque doit supporter le poids 
des couches supérieures. Puisqu’elle se maintient en 
équilibre, c’est qu’il y a une auire force qui contre- 
balance ce poids. Cette autre force, c’est Ia force 
expansive du gaz, sa pression. De sorte que la couche 
est soumise à deux forces opposées, entre lesquelles 
elle demeure en équilibre, l’une, la pesanteur, dirigée 
vers le centre ; l’autre, sa pression, dirigée vers l’ex- 
téricur. 

Creusons le problème plus avant. Qu’est-ce que la 
pression d’un gaz ? Considérons un aérostal ; le gaz qui 
est à l’intérieur consiste en myriades de myriades de 
molécules, qui courent dans tous les sens, s’entre- 
choquent et se heurlent aux paroïs du ballon. Ce sont 
ces chocs contre les paroïs qui constituent la pression 
du gaz. Si celui-ci vient à s’échauffer, l’agilation des 
molécules s’accroît ; elles tapent de plus en plus rude- 
ment contre le tissu et le ballon se dilate. Que le gaz 
soit chauffé trop fortement, les chocs se font si vio- 
lents qu'ils crèvent le tissu et que le ballon éclate. Par 


L'INTÉRIEUR DES ÉTOILES 155 


conséquent, la pression d’un gaz dépend de sa tempé- 
rature : c’est la loi de MaARIOTTE-GAY-LUSSAC, qui 
s’eXprime par la formule suivante, où interviennent 
la pression p, la température absolue T, la densité 
du gaz p (rô) ct une constante Ἡ : 


Ρ — R p ἡ à 


Revenons à notre éloïle et à ses couches successives, 
soumises à la pesanteur et à la pression. Lorsque nous 
nous rapprochons du centre, le poids des couches 
superposées devient de plus en plus considérable. 
Pour les supporter, la pression doit donc augmentcr 
de plus en plus. Un coup d’œil à la formule ci-dessus 
montre que la lempérature, elle aussi, doit augmenter. 
On arrive ainsi à assigner au centre du Soleil une tem- 
pératurc d’une quarantaine de millions de degrés... 

« Pardon, me direz-vous, puisqu’il s’agit d'accroître 
la pression, on peut aussi bien y parvenir en aug- 
mentant la densilé au lieu de la température — d’après 
la formule même de MARIOTTE-GAY-LUSsAC. » 

Vous avez parfailement raison, et il est sage, au 
lieu de choisir une augmentation de température 
seule où une augmentation de densilé seule, d'opter 
pour un compromis, et de combiner judicieusement 
chaleur et densité, de manière à permettre à la pression 
d’équilibrer la pesanteur. 3 

C’est une lâche à laquelle s’attelèrent de grands 


a ———— oo mm 
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savants comme Lord KELVIN, qui trouva, pour le 
centre du Solcil, une densité de 32 par rapport à 
l’eau, une pression de 10 milliards d’atmosphères et 
une température de quelques dizaines de millions de 
degrés. 


52. La matière des étoiles. 


Naturcilement, nous restons effarés devant de 
pareils chiffres. Nous avons déjà de la peine à obtenir, 
dans nos laboratoires, 5.000 degrés et 50.000 almo- 
sphères (1); comment pourrions-nous alors nous 
figurer l’é at de la matière sous des pressions et des 
tempéralures 10.000 fois plus grandes ? 


A quelques milliers de degrés à peine, les molécules : 


sont dissociées ; la température s’élevant, les atomes 
sont ionisés et perdent un à un leurs électrons. A des 
dizaines de millions de degrés, les atomes n’ont plus 
aucun électron, les noyaux restent tout seuls, de sorte 
que la malière du cœur de l'étoile est un mélange, 
une purée de noyaux et d’électrons libres, voguant 
çà et Là dans un itohu-bohu infernal. 

Bien entendu, quand un atome a perdu tous ses 
électrons, on ne peul plus reconnaître si c’est un atome 


de carbone, d’hydrogène ou de quoi que ce soit, puisque 


1. Cette pression a été obtenue en 1938 par l'Américain 
P.-W. BRiIDaMaANN. 
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c'est justement le nombre de leurs électrons qui permet 
de distinguer la nature chimique des corps. Dépouillés 
de leurs couches électroniques, les alomes se ressem- 


blent tous : « Les atomes stellaires, dit le grand asiro- 


nome anglais EDDINGTON, sont des sauvages nus, 
ignorant les distinctions de classe de nos atomes 
terrestres revêlus de leurs alours ». Aussi le problème 
ne se pose-t-il pas de la constitution chimique d’un 
tel milieu. | 

Nos atomes d’ici-bas, entourés de leurs crinolines 
d'électrons sont irès encombrants : le noyau et ses 
électrons sont relalivement très éloignés les uns des 
autres et, entre eux, il y a beaucoup de place perdue. 
Représentez-vons un atome d'hydrogène comme une 
tête d’épingle (le noyau) accompagnée d’un microsco- 
pique grain de poussière (l’électron) gravitant à 
quelques centaines de mèlres. ΠΟ y a beaucoup de vide 
dans l’atome, mais il est protégé par une sorle de 
barrière électrique qui en interdit l’accès, et cela vous 
explique pourquoi nous ne pouvons pas comprimer 
les gaz indéfiniment : nous ne le pouvons que jusqu’à 
ce que les orbites électroniques les plus extéricures se 
touchent. Mais, dans les étoiles, il n’y a plus d’espace 
perdu puisque les alomes sont déleslés de tous leurs 
salcilites : ils peuvent être serrés beaucoup plus, et 
voilà la raison des densités incroyables que nous y 
découvrons. 
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La chaleur, c’est l’agitation des molécules. Vous 
devinez donc quel remue-ménage doit régner au sein 
d’une étoile. À 270 centigrades, une particule d’hydro- 
gène parcourt 1 km, 8 à la seconde, mais, à 30.000.000, 
elle « fait » du 540 ! Un électron, qui est bien plus 
petit, va bien plus vite, et tout cela file, se croise, se 
heurte, se bouscule ; les atomes déshabillés captient 
les électrons libres au passage ; un milliardième de 
seconde plus tard, un choc libère le prisonnier, qui 
repart ventre à terre vers de nouvelles aven- 


lures, etc. 


53. Le rayonnement stellaire. 


Il n’y ἃ pas, à l’intéricur des étoiles, que des noyaux 
isolés et des électrons libres : il y a aussi du rayonne- 
ment. N'oublions pas que, d’après la loi de STEFAN, 
l'énergie rayonnée cest proportionnelle à T4. Or, ici 
T vaut, au bas mot, 20 millions de degrés. 

Quel peut être ce rayonnement ? De la lumière 
visible ? De l’ullra-violel ? Rappelons-nous l'expé- 
rience de la barre de fer, qui change de couleur avec 
Ja température. Encore n’esl-clle porlée qu’à quelques 
centaines de degrés. Rappeluns-nous Iles étoiles O, 
dont la surface est bleuc mais qui ne sont encore qu’à 
25.000°. Nous soupçonnons donc que, pour des dizaines 
de millions de degrés, la radiation doit pousser au 
delà du violet, atteindre l’ultra-violet, et même le 
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dépasser, et aller. Dieu sait où. Pour plus de précision, 
interrogeons la physique. 

Une loi, parente de celle de STEFAN, nous enseigne 
que la longueur d’onde dominante du rayonnement 
émis par une source lumineuse est inversement pro- 
porlionnelle à la température de celle-ci ; si An désigne 


cette longueur d’onde, on peut écrire : 
ÀÂm Χ T = constante. 


C’est la loi de Wie. Si nous donnons à T une valeur 
de plusicurs dizaines de millions de degrés, Àn est 
voisin de Omicron 0001. Reporions-nous au tableau 
qui termine Pour comprendre la Physique (p. 294) 
et qui représente l'échelle des radialions avec leur 
longueur d’onde, et nous constatons tout de suite 
qu'il s’agit de rayons X. 

Ainsi l’intérieur des étoiles est-il sillonné par une 
énorme foule de rayons X, qui s’infillrent dans la 
mullitude des noyaux et des électrons οἱ ajoulent au 
désordre. Pourtant, ces rayons X ne peuvent pas aller 
très loin. Sur Terre, ils sont arrêlés par une faible 
épaisseur d’air. Certainement, dans les étoiles, ils 
terminent non moins rapidement leur carrière. Mais 
ils laissent des successeurs. Imaginons un rayon X 
né dans une certaine couche, par exemple à 10.000 km 
du centre. Avant de s’éteindre, il a le {emps de se 
propager jusqu’à la couche supérieure, distante du 
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centre de 10.000 km,0001. Dans cette couche, la 
température est un tout petil peu moins élevée et, 
conformément à la loi de WIEN, le rayon X s’y trans- 
forme en un autre rayon X un peu moins court. 
Cet autre rayon X, à son tour, s’élève et aboutit à une 
couche un peu supérieure encore, où il donne naissance 
à une nouvelle radiation encore légèrement moins 
courle. Et ainsi de suite. Grimpant sraducllement, 
sournoisement, vers l’extéricur, le rayonnement s’al- 
longe petit à petit, devient un rayonnement X de 
grande longueur, puis de l’ultra-violet et, abordant 
enfin la surface, il se résoud en ondes de longueur 
variant du millième de millimètre à plusieurs cen- 
limètres. Les plus courles sont de la lumière 
visible, qui se répand, éclalante, dans l’espace ; les 
plus longues sont des ondes radioéleclriques, que 
nos plus puissants récepteurs enregislrent faible- 
ment. 

ΠῚ ne faut pas confondre avec ces dernières les ondes 
radioélectriques solaires, longues de plusieurs mètres, 
que Je radar ἃ délectées pendant la guerre, et qui 
semblent engendrées par des tourbillons d'électrons 
dans les taches. Ce sont ces ondes qui, puissamment 
accrucs pendant les éruptions (p. 74), influent sur 
nos ondes de T.S.F. et y provoquent parfois de 


L "4 


graves perturbations. 
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54. La théorie de l’équilibre radiatif. 


La présence du rayonnement à l’intérieur de l’étoile 


complique d’ailleurs singulièrement la situation. En 
cffet, comme il y est cmprisonné, il end à s’échap- 
per ; il exerce une pression dirigée vers l’extérieur, 
pression qui s’ajoute à celle du gaz. 

À vrai dire, cette pression de radiation n’est pas 
une nouveaulé en astronomie puisque c’est celle de 
la radiation solaire, par exemple, qui, s’exerçant sur 
les molécules gazeuses des queues comélaires, 
les repousse et oblige ces dernières à se présenter 
toujours à l’opposé du Soleil. 

Α la surface du Soleil, pourtant, la pression de radia- 
tion est négligeable : elle n’atteint pas le 1 /10.000 de 
la valeur de Ia pesanteur. Maïs, comme celle est pro- 
portionnelle à l’énergie du rayonnement, donc --- loi 
de STEFAN — à Τό, celle monte, au centre de l’astre, 
à des valeurs considérables ; elle vient en aide à la 
force élastique du gaz pour résister à la pesanteur, 
ct il importe d’en tenir compte. 


C'est un problème dans lequel EbpbiN&GTon s’est 


illustré, qu’il a trailé d’une manière extrêmement 
brillante et qui s’appelle la fhéorie de l'équilibre radiatif 
des éloiles. 

EDDINGTON suppose d’abord qu’en chaque point 
de l’intérieur stellaire, l’énergic apportée par le rayon- 
nement est proportionnelle à l’intensilé de la pesanteur 


Rousseau. — Astrophysique. 11 
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en ce point. Il résulle ensuite de ses équations que 
la pression de radiation est partout proportionnelle 
à la pression du gaz fournie par la loi de MARIOTTE- 
GAY-Lussac. Confrontant ces deux forces avec celle 
de la pesanteur, il entreprend de calculer la répartilion 
des densités οἱ des tempéralures en allant du centre 
à la surface. Le tableau suivant vous donne une idée 
des résultats obtenus. Le rayon et la masse élant 
supposés égaux ἃ 100, ainsi que la température et la 


densilé centrales, il présente, pour une distance r 


du centre, la température absolue T, la densilé p et 
la masse m : 


Sclon ÉDDINGTON, toute la masse serait concentrée 
dans une sphère de rayon égal aux 3 /4 du rayon tolal ; 
l'étoile serait une sorte de noyau, entouré d’une at- 
mosphère très étendue. Dans le cas parliculier du 
Soleil, la température centrale serait de 21.000.000 
et la moyenne de Loule la masse de 12.000.000. 
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ὅδ, La relation masse-luminosité, 

Etant donnée la masse d’une étoile, la théorie de 
l'équilibre radialif permet de savoir comment le 
rayonnement Yÿ est réparli. Nous pouvons donc en 
déduire quelle fraclion de ce rayonnement s'échappe 
à l’extérieur surlou: sous forme de lumière visible. 
En un mot, il est possible, connaissant la masse 
d’une étoile, de calculer son éclat absolu. C’est encore 
EDDINGTON qui fit celte découverte en 1924, ct 
dessina la courbe reliant entre elles les masses et 


les magnitudes absolues. Vous verrez celle relation 


Masses 
16 


Fig. 53. — Relalion masse-luminosité d'Eddington. 


masse-luminosilé sur la figure 53. Les masses sont 


portées en abscisse et les magniludes absolues en 


ordonnée. 

Vous devinez l’imporlance de cctte relation : il 
suffit de connaître la magnitude absolue pour en 
conclure la masse de l'étoile, el vice-versa. Désirons- 


nous apprendre la masse de Sirius, don la magnitude 
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absolue est.1,2 ? Marquons Ie point 1,2 sur l’échelle 
des magniludes et faisons passer par ce point une 
parallèle à l’axe des masses ; cette parallèle coupe 
la courbe en un point S ; l’abscisse de ce point 5. est 
précisément Ia masse de Sirius, soit 2,4 fois la masse 
du Soleil. 

La courbe nous enseigne que l’éclat d’une éloile 
dépend de sa masse : plus l’étoile est massive, plus 
elle est brillante. Elle nous indique aussi que, dans 
le monde des étoiles, les magnitudes absolues diffèrent 
énormément d’un astre à l’autre, mais qu’il y a beau- 
coup plus d'égalité du côté des masses. En effet, 
sur la figure 53, les masses s’échelonnent entre 0,16 et 
9 fois la masse solaire, Landis que les magniludes 
absolues correspondantes traduisent des éclats allant de 
1 /600 à 1.600 fois l'éclat de l’astre du jour. En général, 
«les étoiles M aux étoiles O, les masses vont de 0,18 
à 90 fois celle du Soleil, alors que les magnitudes 
visuelles passent de 14 à —6. Comme les volumes 

slellaires varient, eux aussi, dans de très larges limites, 
_ cela nous apprend que la densilé des éloiles est quelque 
chose de très variable. En fait, la courbe d’EDDINGTON 
relie des étoiles comme Capella, dont Ia densité 
vaut 0,00227 (celle de l'air) et comme Krüger 60, 
qui est 9 fois plus dense que l’eau. Cela ne serail pas 
sans nous choquer quelque peu si EDDINGTON ne nous 
faisail remarquer que les atomes stellaires, ayant 
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perdu tous leurs électrons, se comportent comme des 
molécules de gaz ordinaires. 

Certains astronomes font aussi remarquer que la 
relation masse-luminosité est établie en partant des 
lois ordinaires des gaz et dans l’hypothèse de tempé- 
ratures de millions de degrés : Peut-on alors, question- 
nent-ils, l’appliquer à la surface des étoiles, où la 
chaleur est beaucoup moins grande ? 

On ἃ émis de vives critiques de ce genre, maïs il 
faut bien convenir que les valeurs fournies par la courbe 
d'EDDINGTON concordent avec les valeurs calculées 
d’une manière satisfaisante. 

Il reste à se demander pourquoi les étoiles sont à 
peu près toutes de masse équivalente. On peut sup- 
poser que, lorsque la gravitaition a rassemblé la ma- 
Lière, Ia pression de radiation commence à jouer 
pour « la trancher en blocs de dimensions convenables»; 
quand 1] y a trop de matière centassée, l’équilibre 
maintenu entre la pesanteur d’une part, et, d’autre 
part, la pression du gaz et la pression de radiation, 
cet équilibre est rompu ; la pesanteur est la moins 
forte, et l’étoile se morcelle jusqu’à ce qu’un nouvel 
élat d’équilibre soit réalisé. 


56. Masse et densité des étoiles. 


En général, dans la série principale, la densité 
des ctoiles de B à M va de 0,12 à 1,7 (celle du Soleil 
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étant 1), et, dans la branche des géantes, de 0,03 
à 0,00001. Ainsi la substance de € Aurigæ est-elle 
infiniment plus légère que le gaz excessivement 
raréfié qui reste à l'intérieur de nos lampes 
de T.S.F, 

Vous trouverez dans le tableau ci-dessous les dia- 
mètres et les masses de quelques étoiles, évalués 


par rapport aux mêmes éléments solaires : 
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Diam. | 1,8 | 2,4 |12 20 | 165 | 290 | 480 ]3.000 


57. Origine de l’énergie stellaire. 


La question qui se pose maintenant est naturelle- 
ment celle-ci : où les étoiles prennent-clles leur cha- 
leur ? Question indispensable quand on sait avec 
quelle générosité elles prodiguent leur calorique 1 

Eu cfiet, l'énergie est pesante, comme l’enscigne 
la théorie de Ja relativité. 1  kilewalt-heure, 
par exemple, pèse Ὁ gr. 000000000004. Au lieu 
de payer le courant électrique en kilowatts-heure 
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vous pourriez le payer au poids, mais, avec les 
tarifs actuels, cela mettrait le prix du gramme à 
4.000 milliards de francs... Aussi l’éncrgie que le 
Soleil déverse continuellement représente-t-clle une 
masse considérable : 120.000 milliards de lonnes par 
an, assure EDDINGTON. 

On pourrait croire que l’asire du jour est fait de 
matière combustible οἱ qu’il brûle ccmme un morceau 
de houïille ; maïs, au laux, où il rayonne, à peine pour- 
rait-il durer une soixantaine de siècles. ITELMnOLTZ 
et Lord KELVIN proposèrent une explication plus 
scientifique : le Soleil, disaient-ils, se contracte, ct 
c’est cette contraction perpétuelle qui entretient sa 
chaleur. Malheureusement, cela ne donne encore 
qu’une anciennelé de 20 millions d’années au plus, et 
les étoiles plus lumineuses, moins éconcmes que lui, 
dateraient de moins de 100.000 ans. Or, la Terre est 
âgée de 3 milliatds d’années environ, et 11 faut 
de toute évidence, pour le Soleil, un égal ordre de 
grandeur. 

De l’avis aujourd’hui unanime, c’est l’énergic ato- 
mique qui permel aux étoiles d'entretenir leur cha- 
leur. Fout 16 monde sail maintenant en quoi consiste 
cette énergie. Vous n’ignorez pas que lorsqu'un noyau 
atomique est frappé par un projeclile à sa taille (par 
exemple un noyau d'hydrogène, un prolon), il se 


brise, et qu’une partie de sa masse se converlit en 
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énergie : c’est le principe même de la bombe atomique. 
Eh bien ! Une étoile est aussi une sorte de bombe 
atomique. Et vous en comprendrez le fonclionnement 
si vous voulez bien parcourir avec moi les difié- 
rentes élapes de son existence -- telles, du moins, 


que les imagine la science actuelle. 


58. L'évolution des étoiles géantes. 


D’après une théorie actuellement en faveur, les 
étoiles naîtraient dans 165 nébuleuses galacliques 
obscures qui ont été décrites dans Ia 49 leçon. Les 
parlicules de ces nébuleuses, s’agglulinant les unes 
aux autres, arriveraient à constiluer un globle im- 
mense, pesant beaucoup moins que le soleil mais 
distendu jusqu'à des millions de milliards de kilo- 
mètres. Dans ce globle, pourtant, la gravitalion 
rapprocherail progressivement les particules, si 
bien qu'il deviendrait un jour une vérilable étoile, 
une supergéante très légère el Lrès peu chaude 
(quelque 400.000 au centre), comme l'est € Aurigae 
($ 38). | 

On peut alors imaginer qu’à mesure que la pe- 
santeur comprime davantage la matière stellaire, 
celle-ci s’échauffe de plus en plus. Conime elle est 
composée en majeure partie d'hydrogène, les noyaux 
atomiques de ce gaz, les protons, se lransfornient 


en projectiles. Ils bombardent Îles autres atomes, 
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brisent les plus vulnérables, ceux de deutérium (1), 
qui éclatent en dégageant une grande quantité 
d'énergie. Du coup, la température de l’étoile 
s'élève jusqu’à 2 millions de degrés. A cette tem- 
pérature, l’agitation des protons devient tellement 
grande que, tout le deutérium ayant été consommé, 
ils acquèrent la force de briser des noyaux plus 
«durs », ceux de lithium. A Ieur tour, ceux-ci écla- 
tent en libérant de l’énergie atomique, qui fait mon- 
ler la température à plus de 3 millions de degrés. 
Alors, tout le lithium étant « brûlé », des noyaux 
encore plus «durs » entrent en réaction, d’abord ceux 
de béryllium, puis ceux de borce, élevant finalement 
la température aux abords de 15 millions dc degrés. 

A ce moment, l’étoile est une géante de la classe F, 
mais une géante dont le volume a déjà beaucoup 
diminué οἱ qui est déjà engagée sur la voice de la séric 
principale (fig. 38). Son histoire le long de cette voice, 
de Ta classe EF à la classe M, est illustrée par le cas 


pat 'iculier du Soleil, qui appartient, lui, à la classe G. 
59. Histoire du Solsil. 
L'analyse spectrale du Soleil ne révèle ni deutérium 


ni béryllium ni bore, el son atmosphère seule laisse 


(1) Le deutérium, ou hydrogène lourd, est une variété 
d'hydrogène (un iso{ope) dont les noyaux alomiques sonl 
plus massifs que ceux de Phydrogène ordinaire, 
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détecter quelques traces de lithium. C’est donc 
que tous ces corps ont élé consumés, et que les étoiles 
de la série principale font appel à un autre « com- 
‘bustible » pour s’alimenter en énergie. Ce combus- 
tible cest le carbone, et l’on imagine aujourd’hui que 
les protons solaires, en tamponnant les noyaux de 
carbone, les transmuent en noyaux d’azote, lesquels, 
bombardés par d’autres protons, se transforment 
en divers aulres isolopes dont le lerme final cest 
encore le carbone. C'est-à-dire qu'il se produit une 
série, Où pour mieux, un cycle fermé de transfor- 
malions dont les points de départ et d’arrivée sont 
lous deux le carbone, et dont chacune libère de 
grosses quantités d’éncrgie atomique. 

Ce cycle s’appelle le cycle de Bethe. Il s’accomplit, 
estime-t-on, en 5 millions d'années, de sorle qu’au 
bout de ce temps le noyau de carbone est reconstitué 
pour entrer dans un nouveau cycle, jouant ainsi un 
simple rôle de catalyseur. La réaction ne peut donc 
s’arrêler que faule de projecliles, c’esl-à-dire faute 
d'hydrogène, celui-ci se Lransformant Icntement en 
hélium. 

Nous en déduisons qu’une étoile passe unc bien plus 
grande parlie de sa vie dans la série principale que 
sur la branche des géantes. Le Soleil, par exemple, a 
encore une dizaine de milliards d’annécs devant lui 


avant d’avoir épuisé tout son hydrogène. D’après 
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GAMOw, il faut même supposer que, d'ici ce laps de 
temps, son éclat centuplera, après quoi il déclinera 
vers les naines rouges de la classe M. 
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Fig. 54. — L'évolution stellaire. 


Les réactions nucléaires dans les diverses régions 
du diagramme de Russell. 


La figure 54 montre, d’après les hypothèses 
actuelles, les diverses étapes que parcourl une étoile 
au cours de sa vie, l’étape de la réaclion hyaro- 
gènc-deutérium, l'étape hydrogène-lilhium, etc. Les 


étoiles les ‘plus massives, qui sont aussi, en vertu 
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de la relation masse-luminosité, les plus brillantes, 
brûlent leur provision de combustible beaucoup 


plus vite que les étoiles légères. Ainsi s'explique que 


certaines étoiles soient encore plus au haut degré de 


Fig. 55. — Spectres de la Nova Herculis. ΤΡ τὸ 


Ces deux photographies ont été prises à l’observatoire de 
Meudon, celle du haut par M. BazperT le 30 janvier 1935, 
celle du bas par M. BEerTausD le 31 août. Elles montrent 
l’évolution caractéristique des novæ, la disparition du 
spectre continu οἱ l’élablissement de la phase nébulaire 
avec ses raies brillantes d’émission. 


Jleur splendeur alors que d’autres sont déjà rouges 


el ratatinces. 
60. Les novæ. 


Il peut encore se faire qu’une catastrophe vienne 
bouleverser la vie de l'étoile. Comme Ile prélend 


l'Anglais MINE, il peut arriver qu’une explosion se 


produise ἃ l'intérieur ; alors l’astre, qui était, par 


exemple, de 159 magnilude apparente, prend en 
quelques heures un éclat surprenant οἱ bondit à 


RS D me 
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la τὸ ou à la 2° magnitude : c'est le phénomène 
des étoiles nouvelles ou novæ. Sur la cause de 
l'explosion, on est encore réduit aux suppositions, 
mais on peut l’altribuer sans doute à des change- 
ments atomiques brutaux, peul-êlre à des explosions 
de noyaux. 

La phase de plus grand éclat ne dure d’ailleurs pas 
longtemps. La nova se met promptement à décliner, 
en s’entourant d’une nébulosité que la pression de 
radiation chasse à grande vitesse. En outre, la brusque 
contraction du globe, qui s’accompagne nécessaire- 
ment d’un accroissement de la vitesse de rotation, 
entraîne souvent une scission en deux étoiles séparées, 
voire en trois ou quatre. 

Ces phénomènes ont pu être remarquablement 
suivis sur la plus belle nova de ces dernières années 
apparue le 13 décembre 1934 dans la constella- 
tion d’Hercule. Partie de la 15° magnilude apparente, 
elle atteignit la magnitude 1,3 puis commença à 
diminuer, tombant à 13,7 au début de mai 1935. 
A la fin du même mois, elle remonta à la 6° magnilude; 
en juillet, elle se dédoubla. À la grande lunette de l’Ob- 
servatoire de Meudon, armée d’un grossissement de 
2.300, M. BALDET put cxaminer les deux composantes, 
écartées de 120 fois la distance de la Terre au Soleil. 

Les novæ de ce genre, dont l’éclat devient brus- 
quement quelques dizaines de milliers de fois plus 
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grand, sont assez fréquentes. Il est d’ailleurs possible 
que ce soit Ἰὰ un phénomène par lequel une étoile soit 
appelée à passer plusieurs fois au cours de son exis- 
tencc. Il n’en est plus de même pour les supernovæ. 
Chez celles-ci, l’éclat cst amplifié des millions de fois, 
et clles sont assez rares pour qu’on soit contraint de 
les chercher dans les nébulcuses extra-galactiques. 
On pense aclucllement qu’elles résultent d’un véri- 
{able cffrondrement des atomes, au terme duquel 


duquel elles Lombent à l’état de naines blanches. 


61. Les naines blanches. 


Celles-ci sont vraiment extraordinaires. Sirius, 


par exemple, est une étoile double dont 1a compo- 


sante principale a la magnitude absolue — 1,6 et: 


son compagnon 8,4 Si vous cherchez à placer ce 
dernier sur la courbe de la figure 53 vous vous atten- 
(162 à trouver une masse Voisine de 0,42. Eh bien ! La 
mécanique célesle a permis de déterminer rigourceu- 
sement cetle masse :elle est de 0,96 — plus du double. 

Ce n’est pas tout. Le spectre de cette étoile l’appa- 
rente à la classe F. Si vous vous reportez au diagramme 
de RUSSELL (paragraplhic 34), vous constalez que le 
diagramme lui fixe une magnitude absolue de 3 — 
bien loin de sa valeur réclle 8,4. Faut-il donc penser 
que le diagramme de RussELL et la relation masse- 


luminosilé sont erronés 7 
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Non. Le compagnon de Sirius et plusieurs autres 
étoiles font partie d’une espèce toulce parliculière 
d'étoiles : leur faible éclat les fait calaloguer comme 
étoiles naines, el leur speclre les range parmi les 
éloiïles blanches ou jaunes, de classe O, B, À ou F. 
Voilà pourquoi on les appelle des naines blanches. 

Si vous calculez la densilé du Compagnon de Sirius, 
en divisant la masse par le volume, vous arrivez à 
un chiffre stupéfiant : 57.000 par rapport à l’eau ! 
C'est-à-dire qu’un dé à coudre empli de sa matière 
pèserail 57 kg ! 

De tels nombres nous élonnent, puisque nous venons 
de voir que la densilé normale des étoiles ne dépasse 
pas 1,7 (celle du Soleil est 1,41), et que le corps le 
plus lourd que nous connaissions, le plaline, atleint 
seulement 21,4. Ils ne s’expliquent que par l’élal 
dégénéré de la matière, la perle de tous ses électrons : 
les atomes sont complèlement ionisés et lellement 
serrés les uns contre les autres qu’il y a beaucoup 
de poids sous peu de volume. N'oublions pas, du reste, 
que 57.000, c’est la densité moyenne du Compagnon de 
Sirius et que, suivant l’astronome CHANDRASEKIIAR, 
la densité du cœur de l’étoile s'élève peut-être à 
300.000 -— 1 οὐδ pesant 300 kg! 

L’applicalion ἄς l’effct KEINSTEIN (paragraphe 50) 
a facililé singulièrement l’élude des naines blanches. 
La plus grosse difficulté consistait à séparer le décalage 
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des raies dù à cel cffel, du décalage dû à l'effet Dor- 
PLER-FIZCLAU. On y parvint en observant les naines 
blanches appartenant à un amas. Un amas, en effet, 
est un syslème physique, dont tous les membres sont 
liés par la gravitalion et animés de la même vitesse 
radiale. Que l’on arrive à déterminer celle-ci sur une 
étoile quelconque, on est certain d’avoir la même 
sur une naine blanche ; il suffit donc de la relrancher 
du décalage observé pour connaître l’effet EINSTEIN. 
On a soin, du reste, d’opérer, sur des étoiles O, parmi 
esquelies on peut en trouver qui soient à la fois très 
petites eL très chaudes. 

Cette méthode a été parliculièrement employée en 
Amérique par TRUMPLER οἱ Kuiper. La plus remar- 
quable des naines blauches découvertes par ce dernier, 
en 1934, est un pelit globe de 12° magnitude absolue, 
de la classe O, dont le rayon ne vaut que les trois 
quarls de celui de la Ferre. Sa masse est près de trois 
fois celle du Solcil. Cela donne une densité de 
36.000.000 par rapport à l’eau, ce qui veut dire qu’un 
centimètre cube de cette éloile ne pèse pas moins de 
36 tonnes ! 

Mais il y ἃ plus curieux encore. En 1937, on décou- 
vrit une supernova d'éclat équivalant à celui de 
600 millions de Solcils. L’astronome américain 
Zwicky eslima sa température superficielle à 3 mil- 


lions de degrés ! Or, durant toute une année, on 
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vit son spectre se déplacer lentement vers le rouge, 
prouvant qu'après son éphémère splendeur l'étoile 
passait au rang de naine de plus en plus dense, 
décalant de plus en plus les raies vers les grandes 
longueurs d’onde. Elle atteignit aïnsi, nous assure 
ZWICKY, la densilé incroyable de 1.000 tonnes par 
cm 1 IL est possible que, le phéacmène s’accentuant 
encore, le décalage vers le rouge soît si poussé que 16 
spectre sorle enliérement de la région visible. De plus, 
comme, Suivanl EINSTEIN, la pésanieur incurve les 
rayons lumincux, il n’est pas exclu que la lumière 
émise par cet astre soit, un jour, trop pesante 
pour s’en échapper | 

Vous me direz que c’est un peu là du roman astro- 


nomique, ct vous n’aurez pas absolument tort... 


Rousseau. — Astrophysique. 12 


HUITIÈME LEÇON 
L'ASTROPHYSIQUE DE DEMAIN 


62. Les recherches nouvelles, 


L’asitronomie a connu, depuis un demi-siècle à 
peu près, une évolution prodigieuse — tellement pro- 
digieuse que si, par miracle, il était donné aux astro- 
nomes de ce temps-là de revenir sur la Terre, ils ne 
reconnaîflraicnt point 18 fidèle servante d’Uranic. 
L’astronomie, pour eux, ce n’était guère plus que 
l'astronomie de posilion et la mécanique céleste. 
L'application, au cicl, de la spectroscopie et de la 
photographie venait de naître, et l’on était à mille 
licues de soupçonner les richesses du monde des 
atomes. 

Aujourd’hui, si l’astronomie de position et les obser- 
vations méridiennes gardent toujours leur importance 
fondamentale, un immense mouvement ἃ embarqué 
tout le personnel des observatoires sur le vaisseau 
de l’astrophysique. Ce petit livre vous aura permis de 
juger des possibililés qui s’offrent maintenant à cet 
égard. L’astronome contemporain doit être, non 


seulement mathématicien, mais aussi physicien et 


L'ASTROPHYSIQUE DE DEMAIN 170 


chimiste. Dans le domaine des recherches planétaires, 
il devra peut-être, demain, êlre naturaliste. 

Vous savez donc maintenant quels sont les princi- 
paux sujets d'étude dont se préoccupent à présent 
les astronomes. L'étude du Solcil, par exemple, a 
acquis une importance particulière, à cause des corré- 
lations qu’elle ἃ révélées entre les éruptions chro- 
mosphériques et cerlains phénomènes terrestres. 
Dans ce cas, du resle, l'intérêt des travaux n’est pas 
seulement théorique : qui peut dire les répercussions 
qu'ils auront un jour, sur les radio-comnunicalions, 
la géographie et, peut-êlre même, sur la biologie ? 
L'absorption interslellaire est, clle aussi, au premier 
plan de l’actualilé. Ce n’est que tout récemment que 
Fon a ouvert Ies yeux sur sa puissante influence, 
et l’on se demande déjà si l’on ne sera pas contraint 
de réviser tout le chapitre des dislances sidérales et de 
remanier une grande partie de l'astronomie stellaire. 

Enfin, depuis une vingtaine d’années, une branche 
nouvelle de l'astrophysique est née : la statistique 
stellaire qui, grâce à la connaissance des magniludes 
ct des caractéristiques des spectres, sc propose d’élu- 
dier la distribution des étoiles dans l’espace. C’est 
elle qui ἃ permis d’édifier la notion de Galaxie, ce 
formidable amas d’une quarantaine de milliards 
d'étoiles, dont notre Soleil n’est qu’une modeste 
unité, et qui affecte une forme lenticulaire —— peut- 


180 POUR COMPRENDRE L’ASTROPHYSIQUE 


être spiraloïde — comme un microcosme au sein 
du grand univers. On croit que l’amas galactique est 
animé d’un mouvement de rotalion que, seules, 
les observations de posilion des nébuleuses spirales, 
œuvre des générations futures, parviendront à mettre 
en évidence ; on commence à y Voir réalisée l’éguipar- 
tilion de l'énergie, phénomène par lequel les étoiles 
les plus massives sont Les plus lentes, et les plus légères 
sont les plus rapides ; on a même osé comparer chaque 
étoile à la molécule d’un gaz, et la Galaxie tout entière 
à une gigantesque bulle gazeuse, dont des mathéma- 
ticiens audacieux ont calculé la densité el la pression ! 

Enfin, les observatoires les plus perfectionnés 
se consacrent maintenant, non plus, comme au siècle 
dernier. aux observations planétaires, mais à lPétude 
des nébulcuses extra-galactiques. Là encore, s’est 
ouvert un champ d’une extrême fécondité, dont le 
défrichement ne commence qu’à peine. L’observalion 
des spirales, de leur distribution, de leur constilulion, 
de leurs déplacements, autant de sujets passionnants 
sur lesquels se penchent quantité d’esprils hardis. 


63. Télescopes géants. 


Mais ces différentes recherches, dont certaines 
conduisent jusqu'aux confins de l’univers, à près de 
500 millions d’années-lumière, exigent un outillage 


dont les astronomes d’hier n’avaient aucune idée. 


ψυισστν να»: 


- = 
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Aux petites lunettes de jadis ont succédé des télescopes 
géants —- les lunettes étant, de préférence, réservées 
pour l’astronomie de position et l’observalion visuelle. 
On y a adapté des chambres photographiques, des 
spectrographes, des photomètres, des appareils radio- 
métriques. Bref, à la coupole d’antan, s’est adjoint 
un laboratoire de physique el de chimic doté des 
dernières ressources de la science. Et les télescopes eux- 
mêmes se sont magnifiquement développés. 

L'Observatoire du Mont-Wilson, qui élail jus- 
qu'ici le plus grand centre astrophysique du monde, 
possède deux de ces géants, dont Pun a un miroir de 
1 m. 50 et l’autre, le télescope HookERr mis en service 
en 1917, un miroir de 2 πὶ 54. La partie mobile de ce 
dernier pèse 100 Lonnes ; l’axe est soulagé d’une parlie 
de son poids par des flolteurs à mercure ; 40 servo- 
moteurs permeltent de manœuvrer ce monstre avec 
le petit doigt. 

Mais Lous les records sont batlus par l’instrument 
dont les Américains ont achevé la construction en 
1948, le fameux télescope du Mont-Palomar, de 9 M. 
d’ouverturc. 

L’idée de ce super-télescope est due à lillustre 
astronome ΠΑΙ͂Σ, le fondateur de l'observatoire du 
Mont-Wilson ; ce sont les insliluts ROGKEFELLER qui 
en assurérent la réalisalion. On choisil, pour l’ériger, 
une montagne californienne de 1.700 mètres d’alti- 
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tude, le Mont-Palomar, et l’on y bâtit une coupole 
géante, haute de 40 mètres οἱ d’un diamètre égal. 
Le tube du télescope cst fait de poutreiles ajourées : 
il a 17 mètres de long οἱ, 6 m. 60 de large. Il pèse 
125 tonnes et sa monture 365 : c’est un total de 
900 tonnes, qui repose sur les supports par l’inter- 
médiaire de roulements Jubrifiés. 

Au fond du tube est placé le miroir ; à l’autre bout 
est suspendue une peli e cabine, large de 1 m. 80, 
où peut se loger l’observateur. Celui-ci a le choix entre 
plusieurs combinaisons optiques, qui donnent divers 
grossissements, adap'és à la nature des recherches, 
À l'aide de miroirs auxiliaires, il peut faire varier la 
distance focale de 17 à 80 mètlres et renvoyer les 
rayons lumineux dans des spccirographes de foyers 
variés (fig. 56). L'opérateur peut aussi utiliser un 
apparcil photographique dont l’objeclif est ouvert 
à F/0,36, dont Ile foyer cest si court que la plaque 
sensible touche la face arrière de la lentille. I] peut 
se servir encore d’un interféromètre de 12 m. 20 d’écar- 
tement, avec lequel il pourra séparer des éloiles dou- 
bles spectroscopiques et mesurer des diamèlres stel. 
laires. ἢ a enfin ἢ sa disposilion un enregistreur radio: 
métrique capable d’apprécier la chaleur d’une bougic 
à 4.000 km! 

À son maximum de puissance cet instrument son- 


dera le cie] à 1 milliard d’années-lumière, multipliant 
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Fig, 56. — Le lélescupe géant du Mont Pulommar. 


Le dessin du haut représente la coupe de l'instrument et 
celui du bas le montre vu d’en haut. Les images peuvent 
être formées soil au foyer du grand miroir, soil au foyer 
Cassegrain, ἃ l’aide de miroirs auxiliaires, soit renvoyées 
dans une salle à température constante. L’instrument 
est supporté par une monture en forme dé fer à cheval, 
à l’intérieur de laquelle sont logés des appareils. 
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par 8 le volume de la sphère céleste actuellement 
“explorée, décelant les étoiles jusqu’à la 23° magni- 
lude apparente, et pourra s'attaquer avec profit à 
toutes les énigmes que le télescope de 2 m. 54 a laissé 
non élucidées. 

Naturellement, c’est la partie essentielle de l’ins- 
trument, le miroir, qui a donné le plus de tracas aux 
techniciens. Pour fabriquer le disque de verre de 5 mè- 
tres, on fondit 65 tonnes de pyrex, dans un four à 
1.500 et, quand toute la masse fut à l’état liquide, 
de vastes cuillers la transporlèrent dans le moule, 
fabriqué en briques réfractaires et large comme unc 
piste de cirque (fig. 58). Se refroidissant lentement, 
à raison d’un ou deux degrés par jour, il ne fallut pas 
moins d’un an au verre liquide pour se solidifier. 
Ayant reconnu ses qualités opliques, on le dirigea 
alors sur l’atclier de taille, où il fut, de 1936 à 1947, 
entre les mains des opticiens. Ce miroir est épais 


de 62 cm, il pèse 20 tonnes et son foyer est à 17 mètres, 


64. Télescope électronique et radar. 


En Astronomie, tout le problème de la technique 
consiste à recucillir, au foyer des objectifs, le plus de 
lumière possible. La solulion communément adoptée 
jusqu'ici réside dans l’agrandissement de ces objectifs : 
que l’on double l’ouverlure, on ἃ 4 fois plus de lumière. 
Mais pourra-t-on continuer indéfiniment cel agrandis- 
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sement des instruments ? Sera-t-il possible d’édifier 
des télescopes de plus en plus grands, dont la construc- 
tion sera, naturellement, de plus en plus délicate et 
de plus en plus coûteuse ? En d’autres termes, n’y 
a-t-il pas un autre moyen de recevoir plus de lumière ? 
Si. On a inventé le télescope électronique. 
Supposez qu’au foyer d’un télescope ordinaire, 
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Fig. δ. — Le lélescope électronique. 


L'image de l’astre, forméc par le télescope, est projetée sur 
la cathode, qui émel, cn retour, des jets d'électrons. Ces 
jets, concentrés par la Ientille magnétique, pecignent l’image . 
finale sur l’écran fluorescent. 


on fixe l’appareil dessiné sur la figure 57. Cet appareil 
est un tube de verre dans lequel on a fait le vide. 
L'image de l’astre, formée par l’objectif du télescope, 
se projette sur une plaque de fabrication particulière. 
Cetle plaque, frappée par la lumière, lance un flux 
l’électrons, dont le nombre dépend de l’intensité de 


Fig. 58. — La fabrication du miroir de 5 mètres. 


En haut : les ouvriers masqués transportent le verre fondu 
dans le moule à l’aide d’énormes chaudrons. En bas : le 
disque terminé, avant son polissage. 
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la lumière. Vous comprenez donc que, si l’on parvenait 
à concentrer ce flux d’électrons comme on concentre 
des rayons lumineux avec une lentille, on reproduirait 
ainsi une véritable image électrique de l’astre. Il faut, 
pour cela, inventer quelque chose qui jouc le rôle de 
lentille pour électrons. 

Cette lentille électronique, c’est tout bonnement 
un champ magnétique d’intensilé convenable, dont 
on entoure le tube. Le champ dévie le faisceau d’élec- 
trons et rassemble ceux-ci sur l'écran fluorescent 
placé au fond. L'image de l’astre se peint sur cet écran, 
que l’on peut d’ailleurs remplacer par une plaque 
photographique. 

Un astronome français, M. LALLEMAND, ἃ entrepris 
l’étude du télescope électronique. Il était arrivé, 
avant la guerre, à d’appréciables résullats. 

De cette façon, rien n’empêche d'augmenter prodi- 
gieusement l’amplification, de la même façon qu’en 
tournant le bouton de notre appareil de radio nous 
obtenons une audition plus ou moins sonore. Avec 
un télescope de 50 centimètres d’ouverlure et une 
amplification électronique de 100, on aurait déjà 
la même clarlé qu'avec le télescope de 5 mètres du 
Mont-Palomar. Avec une amplificalion de 1.000, 
on obtiendrait l’équivalent d’un objectif de 15 mètres ! 
S'il n’accroît pas le pouvoir séparateur, par exemple 
la visibilité des détails des planètes, le télescope élec- 
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tronique procurera donc, par contre, un gain inespéré 
dans la netteté οἱ la rapidité de la photographie astro- 
nomique. 

Mais l’application astronomique la plus sensation- 
nelle des récentes découvertes est due au radar. Vous 
savez en quoi consiste celui-ci : la projection, dans 
l’espace, d’un pinceau d’ondes radioélectriques, 
qui, réfléchies par un obstacle, sont ensuite cenre- 
gistrées au retour par un récepteur spécial. En 1946, 
c’est la Luñe qui fut choisie comme obstacle, et Ta 
durée du parcours aller οἱ retour des ondes permit 
d’en contrôler la distance. Sans doute cette méthode 
pourra-l-clle, dans l’avenir, permettre de mesurer 
les distances en astronomie οἱ en géodésie. On 
pourra aussi construire des télescopes-radar qui rece- 
vront les émissions herlziennes du Soleil et des 
étoiles (ὃ 53) et donneront de ces astres, quel que 
soit le temps, une image radioélectrique. 


Ainsi, de plus en plus, les parties les plus diverses, 
les découvertes les plus inattendues et les plus récentes 
de la science entrent-elles en jeu et concourent-elles 
pour coopérer à l’œuvre grandiose du sondage du ciel. 
Aujourd’hui, grâce à la Physique, l’Astronomic est 
parvenue à un point de perfection que Pon eûl jugé 
inouï il y a quarante ans. Et, de fait, quels progrès 


h’a-t-clle pas accomplis depuis l’aube de ce siècle ὃ 
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Il n’y ἃ que la physique atomique qui, en ce court 
laps de temps, ait avancé plus vite. Théories, décou- 
verles, inventions, applications nouvelles, se sont 
succédées à un rythme étourdissant et ont ainsi permis 
d’entrevoir une parcelle de la grande vérité. 

On peut bien, cerles, admirer le firmament οἱ la 
splendeur des nuils étoilées, rêver aux globes de 
flamme qui gravitent dans l’espace sans limite et 
s’arrêter, la pensée confondue, devant le gouffre du 
ciel. Maïs combien l’admiralion a des sources plus 
profondes quand notre esprit s’appuic sur les données 
de la science, échafaudées, au cours de Lant de siècles, 
par tant de savants et de penseurs ! « Mystères de 
l'infini, s’écriait KÉPLER, en vous s’abîme ma pensée | 
Mais, pour vous admirer, il faut vous connaîlre οἱ, 
pour vous connaître, il faut d’abord vous cxaminer 


de sang-froid ». 
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